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PRÉFACE. 


ijsT  Abrégé  est  extrait  des  leçons  que  j'ai  données 
aa  Collège  impérial  de  France ,  et  dont  le  recueil 
fonnera  un  Traité  complet  en  trois  volumes  in-4''. 
Les  deux  premiers  sont  terminés,  et  le  troisième 
est  sous  presse.  On  trouve  ici  le  même  plan  avec 
moins  de  détails  j  moins  de  développemens,  une 
moindre   variété   dans    les    méthodes ,    et    moins 
d'exemples  de  calculs.  Dans  le  grand  Traité,  j'ai 
tâché  de  rassembler  tout  ce  qui  peut  être  utile  à  Tas- 
tronome  de  profession.  Ici ,  j'ai  dû  me  borner  à  ce 
qui  peut  suffire  à  celui  qui  se  contentera  de  prendre 
une  idée  exacte  de  la  science,  des  théories  et  des 
observations  sur  lesquelles  elle  se  fonde  ;  et  qui ,  ne 
Toulant  point  pratiquer,  n'a  pas  besoin  qu'on  lui 
expose  avec  une  certaine  étendue  toutes  les  petites 
attentions  qu'exigent  et  les  calculs  et  les  observa- 
tions :  mais  je  n'ai  rien  négligé  pour  qu'on  y  trouvât 
dans  toutes  les  branches  de  l'Astronomie ,  les  for- 
mules les  plus  exactes  et  les  plus  commodes  avec 
leurs  démonstrations.  Nous  avons  déjà    plusieurs 
traités  qui  jouissent  d'une  réputation  méritée;  mais 
TAstronomie   a  fait  de   si  grands   progrès  depuis 
qu'ils  ont  paru  pour  la  première  fois,   que  l'on 
convient  généralement  de  la  nécessité  d'un  ouvrage 
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plus  moderne.  Les  leçons  de  La  Caille  étaient  un 
excellent  texte  pour  un  professeur ,  mais  elles 
laissent  trop  à  faire  à  celai  qui  voudrait  les  suivre 
aujourd'hui  sans  maître.  L'Abrégé  d'Astronomie  de 
Lïlande,  à  portée  d'un  bien  plus  grand  nombre  de 
lecteurs ,  est  par  là  même  moins  fait  pour  être  en- 
seigné que  pour  être  lu,  les  méthodes  n'en  sont 
quelquefois  ni  assez  rigoureuses ,  ni  assez  géomé- 
triques. En  rédigeant  un  Ouvrage  nouveau  sur  un 
sujet  déjà  traité  tant  de  fois,  j'ai  senti  la  nécessité 
d'un  plan  méthodique  et  surtout  plus  naturel  que 
celui  de  La  Caille.  Ce  grand  astronome,  en  plaçant 
comme  il  a  fait  tout  d'abord  l'observateur  au  centre 
du  soleil,  impose  à  son  lecteur  l'obligation  de  le 
croire  long-tems  sur  parole.  En  supposant  même 
que  l'on  pût  faire  de  ce  point  central   toutes  les 
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mot  ni  dès  instmmens  modernes  ^  ni  de  la  manière 
de  s^ea  servir.  ^ 

L'Astronomie  n'est  pas  tont-à-£ût  la  même  pour, 
fhabitant  d  une  planète  et  pour  Thabitant  du  soleil  ; 
die  serait  encore  différente  pour  un  habitant  de  la 
lune  ou  d'un  satellite.  C'est  par  les  observations  que 
BOUS  ferons  sur  la  terre,  que  nous  pourrons  par  degrés 
nous  &ire  une  idée  de  ce  que  Ton  doit  voir  du  centre 
ou  de  la  sur&ce  du  soleil.  A  l'^exemple  des  anciens  , 
qui  n'avaient  pu  inventer  des  instrumens  dont  rien  ne 
leur  suggérait  l'idée,  ni  ne  leur  indiquait  la  néces- 
sité ,  nous  nous  servirons   d'abord  de  nos  yeux  , 
puis  de  Thorizon ,  seul  terme  fixe  que  donne  la 
nature.  Nous  sentirons  nous-mêmes  la  grossièreté 
de  nos  premières  observations  ;  nous  nous  aiderons 
dune  lunette,  d'une  pendule  astronomique,  secours 
utiles ,  et  dont  l'ignorance  a  rendu  si  lents  les  pre-- 
niers  progrès    de   la   science.    Le  gnomon  et  le 
cercle  nous  feront  trouver  toute  l'Astronomie  des 
premiers  âges.  Les  phénomènes  et  les  idées  qu'ils 
auront  Êiit  naître ,  nous  conduiront  à  imaginer  le 
quart  de   cercle  et  l'équatorial  de  Ptolémée ,  les 
globes  et  les  armilles  d'Alexandrie.  ]yous  passerons 
aux  inventions  des  modernes  pour  ajouter  à  la  pré* 
cision  des  observations  :  à   chaque  pas  nous  em- 
prunterons à  la  Géométrie  des  règles  de  calcul  ; 
nous  apprendrons  enfin  à  observer  comme  on  fait 
aujourd'^hui.  De  nos  observations  ou  de  celles  que 
les  astronomes  ont  publiées  depuis  soixante  ans  , 
iK>us  ferons  sortir  FAstronomie  toute  entière,  tellq 
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qu'elle  existe  anjourd'hai  ;  c'es^&^dîré  les  petits 
xnonTemens  des  étoiles ,  la  marche  inégale  du  soleil , 
de  la  lune ,  des  planètes  et  de  leurs  satellites  ;  le 
calent  des  éclipses  de  tontes  les  espèces ,  et  fart 
d'en  tirer  ta  connaissance  des  positions  ^ogra- 
phiques,  ou  des  positions  des  astres  dans  les  espaces 
célestes  ;  nous  démontrerons  qu'anjourd'hui  le  sys- 
tème de  Ptolémée  ne  pourrait  pas  même  venir  à 
l'idée  de  l'astronome ,  ou  qu'il  ne  tarderait  pas  à 
être  rejeté  comme  directement  contraire  aux  phé- 
nomènes. Nous  halancerons  quelque  tems  entre 
ceux  de  Copernic  et  de  Tycho  ;  la  simplicité  du 
premier  nous  fera  souhaiter  qu'il  soit  le  vérilable, 
et  nous  trouverons  enfin  dans  l'aberration  des  étoiles 
et  les  différentes  longueurs  du  pendule  en  différeas 
climats ,  des  argumens  qui  ne  nous  permettront 
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t  h  fin  d'nn  chapitre  y  pour  n'avoir  plus  k  revenir 
nron  sujet,  et  pour  que  Ton  puisse  au  besoin  les 
retrouver  plus  facilement;  de  sorte  que  Ton  pourrait 
les  retrancher  de  l'Ouvrage,  sans  rompre  la  chaîne 
Us  démonstrations. 

Ce  plan  si  simple  et  si  naturel  n'était  pas  sans 
^elqaes  difficultés,  et  voilà  sans  doute  la  raison 
^  a  fuit  que  dans  aucune  langue,  aucun  auteur 
(pe  je  sache  ne  s'y  est  astreint  rigoureusement; 
presque  tous  ont  suivi  à  fort  peu  près  Tordre  et 
h  marche  de  Ptolémée  dans  son  Almageste. 

M.  Biot  s'est  &it  un  plan  tout  nouveau,  mais  il 
traitait  de  l'Astronomie  physique  ;  il  en  est  résulté 
^'en  parlant  des  mêmes  choses,  nous  avons  ce- 
pendant suivi  nue  marche  très^-difTérentc. 

Mes  idées  sur  le  plan  d'un  Traité  d'Astronomie, 
et  sur  Tesprit  dans  lequel  il  me  parait  devoir  être 
rédigé,  étaient  arrêtées  depuis  long-tems,  et  j'en 
avais  conféré  plus  d'une  fois  avec  Lalande ,  quand 
il  travaillait  à  sa  troisième  édition.  Il  s  était  trop 
bien  trouvé   de  sa   manière   pour   consentir  à   la 
changer;  en  adoptant  plusieurs  de  mesmélhddes, 
il  avait  désiré  que  je  leur  donnasse  la  forme  qu'il 
préférait,  et  que  je  les  traduisisse  en  sa  langue.  Je 
devais  cette  déférence  à  un  maître  et  un  ami  qui 
ma  été  si  utile  ;  mais  en  publiant  mon  propre  Ou- 
vrage, jai  dû  lui  rendre  sa  première  forme,  qui 
d'ailleurs  a  bien  incontestablement  l'avantage  de  la 
brièveté.  Depuis  cette  troisième  édition  de  Lalande , 
il  s'est  écoulé  plus  de  vingt  ans,  que  j'ai  consacres 
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Je  pas-se  à  la  roule  annuelle  da  soleil  ;  j'en  d^ 
termine  rob]if{uilé  et  les  points  où  elle  coupe 
i'éqnateur.  Je  fais  les  mêmes  calcals  pour  1750  et 
1800,  et  ce  qui  m'a  surpris  et  presque  Qclië,  c'est 
que  par  cette  méthode  incomplète ,  je  détermintt 
exactement  l'équation  des  points  équinoxianx,  It 
mouvement  séculaire  du  soleil ,  l'époque  des  moyens 
mouvemens,  l'obliquité  de  l'écliptiqne,  et  presque 
tout  aussi  exactement  que  je  l'ai  &it  par  des  mil- 
liers d'observations  et  des  calculs  immenses,  dans 
lesquels  rien  n'était  négligé.  Je  passe  aux  circons- 
tances du  mouvement  diurne,  à  la  théorie  des  di* 
mats  et  aux  problèmes  de  l'Astronomie  spfaériqae. 
Je  reviens  au  soleil  dont  je  détermine  Tinégalité, 
d'abord  dans  l'excentrique  on  l'épicycle,  comme 
les  anciens  ,   dans   l'ellipse   de  BooilUud  et  Seth 


courbes  de  commenceinent  et  de  fin ,  j'expose 
éthode  nouvelle  et  purement  trîgonométriqne, 
e  parait  bien  plus  commode  et  tout  au  moins 
exacte  que  celle  des  projections.  Cette  même 
>de  me  fournit  les  moyens  de  calculer  l'éclipsé 
an  lieu  parliculier,  en  y  employant  directe- 
les  parallaxes  de  distauce  an  lien  des  paral- 
soit  d'ascension  droite  et  de  déclinaison,  soit 
agilude  «t  de  latitude  dont  }e  donne  égale- 
les  préceptes.  Je  montre  aussi  comment  on 
:mploycr  ces  éclipses  à  la  correction  des  tables 
(  longitudes  terrestres. 

rès  la  lune,  le  ciel  n'offre  rien  de  si  remar- 
e  que  Vénus;  ses  phases  me  prouvent  que  son 
'  embrasse  le  soleil  ;  les  passages  par  les  nœuds 
r  le  plan  de  l'écliptique  me  donnent  sa  rcvo- 
et  son  ^randaxe;  ses  conjonctions  fournissent 
eux  béliocentriques  qui  me  servent  à  trouver 
lliptîcité.  Le  passage  de  1769  me  sert  à  dé- 
ner  la  parallaxe  du  soleil;  j'applique  tous  lea 
■s  raisonnemens  à  l'orbite  de  Mercure  dont  je 
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qniquCTtteat  â  rAstroMMme ,  el  Ton  concem  &cï' 
leiBCDt  qne  dans  nn  ansi  laag  mterrallc ,  fai  eu  ' 
l^os  d'âne  occasion  de  rercnir  sur  les  mêmes  pro- 
blèmes et  d'en  Tuier  les  sohiboas  ;  et  pent-èlre  il 
me  sera  permis  de  dire  arec  La  Caflle ,  ^zie  ceux* 
^ut  savent  <x  tpte  contiameM  les  livrrs  élémentaires 
piAliét  jui^'ici ,  ne  trouveront  pas  epte  celui-ci  en 
soit  une  pure  compilation  ;  que  je  fai  rédigé  sur  les 
connais  sancet  tpte  fai  acquîtes ,  tout  par  mes  ré- 
flexions  que  par  ntes  observations  depuis  5o  ans  que 
je  fais  mon  unique  occupation  de  F  astronomie.  Dans 
moD  grand  Traité ,  on  Ironrera  rapprocbées  et  com- 
parées les  diverses  méthodes  des  astronomes  les 
plas  célèbres.  Ici ,  force  par  la  petitesse  da  Tolnme 
à  me  borner  an  strict  nécessaire ,  il  paraîtra  toot 
simple  qne  j'aie  donné  la  préfërence  aax  méthodes 
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tion  des  analogies   de  Néper.  Avec  un  quart  de 
cercle  et  la  Trigonométrie  sphérique  j  on  peut  dé- 
terminer les  réfractions  à  diverses  hauteurs;  pour 
les  lier  entre  elles,  il  faut  une  règle  ;  je  la  trouve 
ptr  une  construction  qui  est  celle  de  Cassini ,  d'où 
}e  tire  une  formule  générale  qui  est  celle  de  tous 
les  auteurs ,  c'est-à-dire  une  série  qui  procède  sui- 
vant les  puissances  impaires  des  tangentes  des  dis- 
tances an  zénit^et  qui  renferme  des  indéterminées 
que  l'observation  doit  donner.  Je  passe  de  la  aux 
pirallaxes,  par  cette  seule  considération  qu'il  est 
impossible  que  l'obserVateur  s'imagine  être  réelle- 
ment au  centre  des  mouvemens.  Je  réduis  toutes 
les  parallaxes  en  formules  générales ,  symétriques 
et  d'une  exactitude  indéfinie. 

Les  étoiles  n'ont  point  de  parallaxe  diurne  ;  ainsi , 
en  tenant  compte  seulement  des  réfractions  dont 
j*ai  calculé  la  table  y  je  puis  former  un  catalogue 
des  principales  étoiles.  Sans  doute  il  ne  peut  avoir 
la  dernière  précision ,  puisque  je  n'ai  point  encore 
parlé  de  l'aberration  ni  de  la  nutation  ;  mais  en 
reprenant  nos  premières  observations,  nous  pour- 
rons ensuite  y  faire  les  corrections  dont  il  pourrait 
avoir  besoin.  En  attendant,  je  montre  comment  avec 
des  positions  moyennes  observées  en  1800 ,  com- 
parées aux  positions  moyennes  de  La  Caille,  en 
lySo,  on  peut  reconnaître  la  précession  en  décli- 
naison et  en  ascension  droite ,  à  l'exception  pour- 
tant, de  réquation  des  points  équinoxiaux  qui  est 
la  même  pour  tous  les  astres,  et  qu'on  peut  en 
conséquence  négliger  pour  tous. 
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le^  nolions  qui  peuvent  être  de  quelque  utilité. 
Ainsi  nous  avons  parconm  toutes  les  branches  de 
l'Astronomie ,-  nous  en  avons  résolu  tons  les  pro- 
blèmes avec  toute  l'exactitude  et  la  simplicité  pos- 
sibles, et  dans  un  volume  assez  médiocre,  on  trou- 
vera renfermé  on  Traité  que  je  me  suis  efforcé  de 
rendre  complet  en  son  genre. 

Quand  je  parle  d'un  instrument,  d'une  solution 
ou  d'une  formule ,  je  t&che  toujours  d'en  nommer 
l'auteur.  C'est  une  méthode  trop  négligée  par  ceux 
qui  ont  écrit  des  livras  élémentaires  :  il  en  résulte 
que  le  lectenr  attribue  à  l'auteur  tout  ce  qu'il  voit 
rassemblé  dans  son  livre  ;  ainsi  nous  sommes  portés 
à  donner  à  Enclide  tons  les  théorèmes  qu'il  n'a  fait 
que  nous  transmettre.  En  tâchant  de  rendre  ainsi  à 
chacun  ce  qui  lui  appartient ,  quelquefois  je  n'ai  eu 
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Ohaervations  fondamentales. 

I.  1^* ASTRONOMIE  est  la  science  de  rastronome  ;  irr^ôfi^ç- 
est  le  nom  qne  donnaient  les  Grecs  à  celui  qui  s*occupait  spé«- 
dalement  des  astres  et  de  leurs  mouvemens. 

L'Astronomie  se  compose  d'observations  et  de  calculs ,  que 
nous  allons  présenter  dans  Tordre  qui  nous  paraît  le  plus  naturel 
et  le  plus  méthodique. 

s.  Placez-Tous  an  milieu  d'une  vaste  plaine ,  ou  sur  le  som- 
met d'ane  tour ,  de  manière  que  rien  ne  gêne  votre  vue.  Le 
ciel  vous  paraîtra  une  voûte  hémisphérique  ^  appuyée  sur  un 
cercle  qui  est  la  terre. 

3.  Ce  cercle  qui  est  la  limite  commune  ou  Tinteirsection  de 
U  terre  et  du  ciel ,  s'appelle  horizon ,  c'e8t«a*dire ,  termi* 
rkJeur,  parce  qu'il  borne  la  vne. 
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4-  Examinez  \t  soleil  leraot ,  tous  le  rerrez  s'élerer  oMi- 
fcqneinent  de  gauche  &.âroite,  monter  JQsqn'au  milieu  du  jour, 
redescendre ,  comme  il  a  monté  ,  d'une  raauière  uniforme  ,  et 
H  coucher  à  un  autre  point  de  l'horizon. 

5.  Quelque  tems  après ,  quand  l'obacurité  sera  devenue  lea— 
éble  ,  TOUS  apercevrez  des  points  brillans  qu'on  appelle  étoiles  , 
•t  qui  semblent  parsemer  ta  voûte  du  ciel.  Suivez  ces  étoiles 
dans  leur  cours ,  vous  verrez  qu'elles  se  lèvent  de  divers  points 
de  l'horizon;  qu'elles  vont,  de  même  que  le  soleil,  de  gauche 
â  droite  ;  qu'elles  montent  pendant  une  partie  de  leur  course , 
et  que  l'autre  partie  est  employée  à  redescendre ,  et  qu'enSa 
elles  disparaissent  vers  un  point  de  l'horizon  plus  ou  moins 
éloigné  de  celui  où  elles  se  sont  montrées. 

6.  Vous  remarquerez  que  toutes  ces  étoiles  conservent  entr» 
elles  les  mêmes  distances,  forment  les  mêmes  Ggures  pendant 
toute  la  durée  de  la  nuit ,  et  que  la  'voûte  étoilée  par^t  tour- 
ner tout  d'une  pièce  autour  de  la  terre. 

7.  Ponr  vériEer  si  cette  régularité  est  constante ,  il  faut 
mettre  de  l'ordre  dans  les  observations.  Pour  mieux  connaîtra 
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ï^aisons-en  Àe  même  pour  différentes  étoiteï  qoi  se  leyeront 
successivement  en  H ,  en  I)  et  autres  points. 

Suivons  ces  étoiles  pendant  toute  leur  course  au-dessus  de 
Hiorizon.  Notons  les  instansoùellei  disparaîtront ,  lune  en  B. 
Taotre  en  R  «  Tantre  en  E  ;  marquons  ces  points. 

11.  Nous  remarquerons  y  d'abord  que  Tétoile  qui  s'est  levée 
et  couchée  dans  la  corde  AB ,  j  a  employé  moins  de  tems  que 
celle  qui ,  s'étant  levée  en  H ,  s'est  couchée  en  R ,  et  celle-ci 
Boins  de  tems  que  Tétoile  dont  le  chemin  est  indiqué  par 
h  corde  DE. 

Que  «  par  exemple  ,  si  l'étoile  ÀB  a  été  visible  pendant  dix 
beures ,  HR  la  été  pendant  douze  ,  et  DE  pendant  quatorze; 
Pour  £aire  ces  observations ,  il  faut  choisir  les  pins  longues 
finits. 

la.  Tions  verrons  généralement  que  la  durée  de  l'apparition 
de  rétoile  sera  d'autant  plus  courte  ,  que  la  corde  sera  plus 
tourte  et  plus  éloignée  du  centre  ,  en  allant  de  C  vers  O. 

Que  la  durée  ser^  d'autant  plus  longue ,  que  la  corde  sera 
pins  courte  et  plus  éloignée  de  C  vers  I. 

Que  si  deux  étoiles  se  lèvent  Tune  après  l'autre  au  même 
point  de  l'horizon,  elles  se  coucheront  aussi  dans  la  même  corde» 
et  que  l'apparition  sera  de  même  durée  ;  ce  qui  est  ua  indice 
assez  firappant  de  l'uniformité  du  mouvement  de  la  sphère 
étotlée. 

Ainsi  ce  n'est  pas  la  longueur  de  la  corde  qui  fait  la  lon- 
gueur on  la  durée  de  l'apparition ,  mais  bien  la  position  de 
cette  corde  par  rapport  à  la  corde  Hft  qui  donne  une  durée 
moyenne  de  19  heures  ,  et  qui  passe  par  le  centre  C. 

Si  nous  répétons  ces  observations  les  jours  su i vans ,  nous 
trouverons  que  les  levers  ont  lieu  toujours  aux  mêmes  points 
f t  â  34  heures  d'intervalle. 

i3.  Nous  remarquerons  encore  fort  aisément  que  l'étoile  AB 
an  milieu  de  sa  course ,  était  sensiblement  moins  haute  que 
Tétoile  HR^  c'est-à-dire  qu'elle  était  plus  voisine  du  point  O 
de  lliorizon  ;  que  l'étoile  DB  était  au  contraire  plus  haute  c^ue 
HR ,  et  plus  éloignée  du  point  O; 
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(fae  le>  éto3ei  qai  suivent  la  même  corde  ,  «'élèTent  égale- 
ment an-deuiia  du  point  O,  du  moins  autant  que  l'oeil  peut 
en  juger. 

i4>  Si  noui  traçons  suc  la  terrain  les  différentes  cordes, 
BOUS  Terrons  tout  d'abord  qu'elles  sont  toutes  parallites,  c» 
dont  nous  nous  assurerons  en  mesurant  les  arcs  AH  et  BR 
qui  seront  égaux  entre  eux ,  ainsi  que  HD  et  RE. 

i5-  Puisque  toutes  ces  cordes  sont  parallèles,  une  ligne 
ICO  qui  serait  perpendiculaire  i  l'une  de  ces  cordes,  comme 
HR,  serait  également  perpendiculaire  à  toutes  les  autres,  et 
les  couperait  toutes  en  doux  parties  égales. 

16.  Les  diamitrei  10 ,  HR  partageront  l'horizon  en  quatre 
partiel  égales  de  go"  chacune  ;  les  points  HORI  s'appelleront 
Ut  points  cardinaux  de  [horizon ,  ceux  auxquels  nous  rappor- 
terons tous  les  autres.  H  est  l'est,  O  le  sud,  R  l'ouest,  et 
I  le  nord. 

17,  Le  point  H  s'appelle  encore  U  levant  on  l'orient  ;  le 
point  R  ,  (occident  et  U  couchant;  le  point  O  est  le  midi , 
et  le  point  I  ,  l*  point  septentrional. 

Dans  la  réalité ,  tons  les  points  dn  demi-cercle  oriental 
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00.  On  ponrrait  compter  les  arcs  de  Thorizon  en  partant  de 
H  oa  R. 

Dus  ce  cas  y  HA  s'appelle  Tamplitude  ortive  de  l'étoile  qpâ 
lelère  en  A. 

L'arc  RB  est  l'amplitude  occase  de  l'astre  qui  se  couche  en  B  ; 
ces  deux  amplitudes  sont  égales. 

HD  et  RE  sont  de  même  les  deux  amplitudes  de  l'é- 
toile DE. 

ai.  L'anmut  et  l'amplitude  font  toujours  une  somme  de 
90*,  en  donnant  à  l'amplitude  le  signe  —  quand  elle  est  vers 
le  nord. 

SL2.  L'amplitude  est  nulle  et  l'azimut  est  par  conséquent 
de  yff  pour  l'astre  qui  se  lève  et  se  couche  dans  le  dia- 
mètre HR. 

L'azimut  est  moindre  que  go®  pour  l'étoile  qui  se  lève  en  A 
plus  près  du  point  O  ;  le  jour  est  moindre  que  de  1  a  heures  ^ 
et  la  hauteur  est  moindre  au-dessus  du  point  O. 

aS.  Sur  votre  balustrade  circulaire  HORI ,  imaginez  une 
deoii-^lière  transparente  ou  de  verre  ;  en  plaçant  l'œil  au 
centre  C ,  vous  pourriez  faire  marquer  le  point  auquel  l'étoiU 
répondrait  i  chaque  instant  de  son  apparition  ;  vous  marque- 
riez ainsi  sur  votre  sphère  artificielle  ^  une  trace  qui  serait 
toute  semblable  à  la  route  de  l'étoile  sur  la  sphère  céleste. 
Cette  demi-sphère  est  impossible  i  établir. 

a4*  n  est  au  moins  fort  abé  d'établir  perpendiculairement 
for  un  diamètre  comme'  01^  un  demi-cercle  qui  ferait  un« 
portion  de  cette  sphère. 

Ce  cercle  perpendiculaire  à  l'horizon  s'appelle  vertical.  A 
a  le  même  diamètre  que  l'horizon  et  que  la  sphère. 

a5.  Prolongez  votre  piquet  centra] ,  par  la  pensée ,  jusqu'à 
tt  rencontre  avec  le  vertical.  Le  point  de  rencontre  partagera 
le  vertical  en  deux  arcs  de  go"".  Ce  point  s'appelle  zénit , 
c'est-à-dire  point;  c'est  le  point  fixe  auquel  nous  rapporter 
roos  tous  les  autres^ 

Prolongez  le  piquet ,  parla  pensée ,  au-dessous  autant  qu'âu- 
itmu  4  vous  aurez  par  la  rencontre  avec  le  demi-cercIè  infe- 
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rienr,  un  point  qu'on   nomme    nadir,  c'«t-i-dtro  opposii 

mais  ce  dernier  point  est  lous  la  terre ,  il  eit  invisible. 

s6.  Au  moyen  de  ce  demi-cercle  placé  verticalement  sur  le 
dîamitre  10 ,  vont  pourrez  mesurer  la  distance  de  l'étoile 
■a  point  sud  de  l'horizon ,  quand  elle  sera  au  milieu  de  sa 
course. 

97.  Dans  cette  poûtion ,  le  cercle  vertical  prend  le  nom  de 
méridien  ou  de  e«rc/e  du  milieu  du  jour.  Il  pvtage  la  sphère 
célerte  es  deux  hémispbères ,  l'un  oriental  et  l'antre  occi- 
dental. 

En  notant  l'instant  du  pauage  de  l'étoile  par  ce  cercle , 
TOUS  vous  assurerez  que  cet  instant  est  également  éloigné  de 
l'instant  du  lever  et  du  coucher,  et  qu'ainsi  le  méridien  est 
bien  nommé  ,  puiMju'il  partage  en  deux  parties  égales  le 
jour  de  l'astre  ou  le  tems  de  son  apparition  sur  l'horizon. 

98.  II  suffit ,  pour  le  motnent ,  d'avoir  conçu  ce  cercle.  On 
ptut  le  remplacer  d'une  manière  plus  simple. 

Soit  CM  (  fig.  9  )   la    piquet  central ,   QE  nn  antre  piquet 
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pomti  AmS  ,  imaginons  un  plan  ;  rincIiDiÛBon  de  ce  plan  avec 
lliorizoD  y  fiera  OmS  >  car  les  lignes  Om  ;  mS  sont  perpendicih- 
hires  a  Fintersection  commune  AmB  des  deux  plans.  Or  noua 
•nrons  ,  en  abaissant  la  perpendiculaire  S/i , 

^^ Sn_8ÎD0S_      sinOCS    '_         tin  h 

^^  mn       C/i— C/n     cosA — sinAH     cosh — sin  AH 

sin  h  sin  h  tang  h 

ces  n—- cosAO     cosA  — coss  ces  s* 

ces  A 

Nous  pouvons  mesurer  AO  on  HA  ;  nous  pouvons  mesurer 
k  (a8)  y  nous  aurons  Tinclinaison  OmS  =1  du  plan  dans  lequel 
l'étoile  paraît  se  mouvoir. 

Répétez  Topération  sur  plusieurs  étoiles  »  et  vous  trouverez; 
t  Paris  »  que  l'inclinaison  I  est  constante  et  de  4o^.  idi. 

3o.  D'où  résulte  cette  conséquence  >  que  toutes  les  étoiles 
le  meuvent  dans  des  plans  parallèles  ,  puisqu'ils  ont  tous  même 
indioaison  sur  Tborizon  ;  vérité  que  nous  avions  déjà  droit  de 
soupçonner ,  en  remarquant  que  toutes  les  cordes  de  lever  et 
de  coucher  étaient  parallèles  entre  elles.  £n  effet  ^  des  plans 
paraUèles  coupant  un  même  plan,  y  forment  des  intersec- 
tioDs  paraUèles;  à  la  vérité,  il  ne  s'ensuit  pas  rigoureusement 
que  des  plans  soient  parallèles  quand  leurs  intersections  le  sont. 
Hais  ce  parallélisme  est  prouvé  par  l'égalité  d'inclinaison.  Il 
resterait  à  démontrer  rigoureusement  que  les  étoiles  se  meuvent 
toutes  dans  des  plans.  C'est  ce  qui  résulterait  de  l'idée  que 
toutes  les  étoiles  tournent  autour  de  la  terre  avec  une  sphère 
à  laquelle  elles  sont  invariablement  attachées.  Cette  idée  qui 
l'est  présentée  aux  astronomes  de  tous  les  tems  ,  n'est  f>as 
d'une  exactitude  bien  rigoureuse  ;  mais  nous  pouvons  l'admettre 
pour  expliquer  les  premières  observations,  jusqu'à  ce  que 
d'autres  observations  nous  enseignent  les  modifications  dont 
elle  peut  être  susceptible. 

3i.  Supposons  donc  que  les  étoiles  soient  attachées  à  la 
nrface  intérieure  de  la  sphère  céleste ,  et  soit  OI  (  iig.  3  ) 
l'ioterseccion  du  méridien  OZI  avec  Tborizon  ,  ti  sera  le  zénil 


8  ASTRONOMIE. 

(a5)  -,  1«  diamètre  AQ,  qui  fera  avec  rhorizon  CCI  l'angle 
OCK:^4^''.to',  marquera  la  hauteur  OA  de  l'étoile  qui  se 
lève  et  se  couche  aux  pointa  que  nous  avons  nommés  eit  et 
ouest  (  16) ,  et  dont  le  iour  est  de  13  heures  (  11  )  ;  nous 
appelom^ourd'ua  astre  ,  le  tems  qu'il  passe  snr  l'horizon,  mut 
le  tems  qu'il  passe  au-dessous. 
Pour  le  prouver ,  reprenons  la  formule  tang  I  ^  '         . 


Si  l'itoile  s'est  levée  en  H  ,  son  azimut  OH=:s  est  de  30' 


Donc 


tangl 


cos  £  =:  eoB  go"  ^  o. 

_  tangft 


1=  tang  h  ;  donc  l=.h  ; 


donc  la  hauteur  de  cette  étoile  est  égale  à  l'inclinaison  com- 
mnne  de  totu  les  plans. 

Sa.  AQ  sera  dans  la  sphère  céleste  le  diamètre  d'un  grand 
eercle  ,  qu'on  appelle  I^quateur ,  parce  que  tous  tes  astres  qui 
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3S.  On  appeUe  gmnd  cercle  de  la  sphère ,  tons  ceux  qni 
ni  le  même  diamètre  que  la  sphère;  tels  sont  l'horizon  dont 
k  ifiamètre  est  OI  ;  le  méridien  dont  le  diamètre  est  ZN 
BgH  qui  joint  le  zénit  et  le  nadir  (a5)  :  Taxe  PP'  est  encore 
m  des  diamètres  dn  méridien.  Il  y  a  d'autres  grands  cercles 
fie  nous  ferons  conntf tre  quand  ils  nous  seront  utiles. 

37.  On  nomme  petits  cercles  de  la  sphère ,  ceux  qui  ont 
pour  diamètre  une  corde  de  la  sphère  plus  petite  que  le 
diamètre.  Tel  serait  le  cercle  décrit  sur  la  corde  EFF'. 

Sopposons  qu'une  étoile  passe  au  méridien  en  E ,  l'arc  OE 
on  Tangle  OCE  sera  la  hauteur  méridiennis  de  cette  étoile. 
Cette  étoile  s'éleyant  moins  haut  que  l'étoile  équatoriale  A , 
aura  son  azimut  moindre  que  90*;  car  le  triangle  MCE 
donne 

rxTLMv       ^       »       Ep  sin  EO 


taagEO 


cosEO 


~         MC* 

> ï: 

coan 


ce  qni  est  précisémcfUt  réquation  (3a)  ,  donc  MC=coss 

tang  I  —  MC  -5iîî^  =  tang  A, 


on 


C08  A^ 

tangIcosA— MC  taDgI=:sin  A  ; 
tangicos  A^-sin  A  =  MC  tang  I  ; 

sin  I  cos  A  —  sin  A  cos  I 


MC  =  cos  A  —  sin  A  cot  I  = 


sinl 


MC=: 


8În(I  —  A)  sbi    sin  AE 


sinl 


cos  AE       sin  AO  ' 


00 


sin  (I  — A) 
coss=: V-= — i 

sml 


quantité  qui  ne  peut  être  =  o  >  que  dans  le  cas  où  I  —  A  :=  o. 

An  reste ,  cette  conséquence  peut  se  déduire  plus  simple^ 
ment  des  art.  11  et  16,  où  nous  avons  remarqué  que  quand 
Tazimut  est  moindre ,  la  hauteur  méqdienne  est  moindre ,  ainsi 
que  la  durée  du  jour. 


lo  ASTRONOMIE. 

3d.  L-étoile  qui  passe  en  £  tourne  autour  du  point  F  do 
Vêxn-,  elle  décrit  un  petit  cercle  dont  le  diamètre  est  EF',  et 
le  rayon  EF  =  sin  EP'  =  sin  EP= ^in  dist.  polaire ,  et  tout 
nous  porte  à  supposer  qu'elle  le  parcourt  d'un  mouvement 
luiforme. 

Imaginez  le  demi-cercle  décrit  sur  EF' perpendiculairement 
en  plan  du  papier  ou  de  la  figure  3. 

De  tous  les  points  de  cette  demi*circonférence  ^  imaginez 
des  perpendiculaires  sur  le  diamètre  EF,  toutes  les  perpendi- 
culaires auront  leur  pied  dans  la  droite  EF'  qui  sera  ce  qu'on 
appelle  la  projection  orthographique  de  ce  cercle.  La  partie  EM 
sera  la  projection  de  la  partie  du  cercle  qui  est  au-dessus  do 
l'horizon  ,  la  ligne  MF  sera  la  projection  de  la  partie  qui  est 
au-dessous  ;  or ,  EM  =  FE  —  FM  ;  la  ligne  MF'  =  F'F  +  MF 
=  FE  +  MF;  les  rayons  FE  et  FF'  sont  les  projections 
.d*un  quart  de  cercle ,  EM  est  la  projection  d*un  arc  plus  petit, 
MF'  est  Qelle  d'un  arc  plus  grand.  Voilà  pourquoi  le  jour  de 
l'étoile  £  est  moindre  que  de  ist  heures. 

3g.  Les  projections  AG  et  CQ  des  deux  quarts  de  l'équa^ 
teur  sont  égales  ;  voilà  pourquoi  l'étoile  qui  parcourt  ce  cercle 
a  un  jour  de  12  heures ,  et  une  nuit  de  la  heures. 

L'étoile  qui  parcourt  le  petit  cercle  décrit  sur  BD  ,  a  ses 
deux  projections  BD  et  D'D  inégales  ;  son  jour  est  plus  grand  ^ 
que  sa  nuit ,  parce  que  BD'  est  plus  grand  que  D'D. 

L'étoile  qui  décrit  le  cercle  dont  la  projection  est  BD^  est 
plus  haute  au  méridien  que  Tétoile  équatoriale  A. 

40.  La  figure  3  est  ce  que  les  Grecs  nommaient  analemme.  Ce 
mot  est  un  composé  de  lemme,  a«/u^,  •  XÊtftfiiurm  ^  quod 
sujnitur.  Un  lemme  est  une  proposition  isolée  que  l'on  prend 
pour  démontrer  une  proposition  dont  on  a  besoin. 

Afixnfif**  •  mfu^ittféfimnrm  y  quod  assumitur.  L»' analemme 
est  une  figure  tracée  suivant  certaines  règles ,  où  Ton  prend 
avec  un  compas  >  des  lignes  dont  la  longueur  est  nécessaire  à  la 
solution  du  problème  dont  on  s'occupe. 

41.  Ainsi ^  le  demi-cevcle  dont  la  projection  est  BD,  étant 
décrit  en  la  heures  et  d'un  mouvement  uniforme^  sa  moitié 
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NTi  décrite  eo  6  heures.  La  partie  BD'qni  est  la  ploa  grande» 
«t  égale  à  la  demi^somme  plus  la  demi- différence.  Le  teins 
it  Biy  sera  6  heures  plus  Je  teius  qui  répond  â  Tare  dont 
b  unis  est  la  demi-différence  de  Biy  à  D'D .  on  peut  me- 
■rer  cette  demi-différence;  on  aura  donc  le  sinus  et  le  tems 
k  Biy,  et  par  conséquent  celui  de  D'D  ;  Tare  dont  Biy  est  la 
{infection  s'appelle  Fore  semi"  diurne  de  f  astre  ,  parce  qu'il 
aesore  la  moitié  de  son  jour. 

L*arc  ly D  est  Tare  semi-nocturne ,  parce  qu*i1  mesure  la 
Moitié  de  sa  nuit  ;  ces  deux  arcs  réunis  valent  toujours  ift 
heures;  l'un  ne  peut  s'augmenter  qu'aux  dépens  de  l'autre. 

49.  Les  arcs  AE  »  AB  du  méridien ,  compris  entre  l'étoile 
et  réquatenr ,  s'appellent  déLlinaUon;  la  déclinaison  AB  est 
kréale ,  parce  qu'elle  est  du  côté  du  notd ,  ou  de  Borée ,  vent 
Al  nord. 

Ladédiaaison  AE  est  australe  ou  du  sud,  parce  qu'elle  est 
iïï  côté  de  VAuster  »  ou  vent  du  ^ud. 

43.  Les  parties  CH,  CF  de  Taxe,  comprises  entre  l'éqnatenr 
k(l  et  le  cercle  parallèle  BD  et  £F  de  Tétoile,  sont  aussi  les 
aons  des  déclinaisons  AB  et  AE  de  l'étoile ,  ou  les  cosinus 
des  distances  polaires  PB  et  P£.  Ces  cosinus  ont  des  posi- 
tions contraires  ,  par  rapport  au  centre  G  ;  si  le  cosinus  GH  est 
considéré  comme  positif,  le  cosinus  GF  sera  regardé  comme 
négatif.  Voilà  pourquoi  l'on  dit  que  les  cosinus  des  arcs  plus 
çrands  que  Tare  de  90*  sont  négatifs. 

44-  EF  =  sinû=  sin  dist.  pol.  =  cos  D=  cos  déclinaison. 
MF  est  la  projection  de  la  partie  du  cercle  qui  est  la  demi- 
différence  entre  la  moitié  du  jour  et  de  la  nuit.  Soit  A  cette 
demi-différence ,  MF  =  sin  A  sin  A  =  cos  D  sin  A . 

01  est  la  projection  orthographique  de  l'horizon  ;  CM  est 
celle  de  l'amplitude  soit  ortive  »  soit  occase  ;  CM  =  sinam-* 
piitude  =  cosz  (37). 

FF' est  la  projection  orthographique  du  derai-méridien  PAP'; 
CD  Yoit  donc  que  dans  la  progression  orthographique ,  un  demi- 
cercle  a  pour  projection  son  diamètre,  quand  ce  diamètre  est 
parallèle  au  plan  de  projection.  Dans  ce  casj  les  deux  quarts 
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de  cercle  dont  îl  se  compose  ,  ont  pour  projection  le  rayon 
du  cercle.  Tout  arc  P'O  qui  a  son  ori^ne  à  l'une  des  extrémi- 
siitéi  de  ce  diamètre  ,  a  pour  projection  bou  sinus  versa 
VG  =  a  sin*  i  VO.  Tout  arc  comme  AO ,  qui  a  son  orig;taa 
au  milieu  A ,  a  pour  projection  CG  ^  sia  AO ,  c'nt-àdir* 
•on  aintu.  Un  arc  quelconque  EO  a  pour  projection 

GE  =  CG  —  CF  =  sin  AO  —  aio  AE 

=  aBÎni(AO  — AE)co«i(AO+AE) 

=  S!iniEO  cosÇAE-f-iEO) 

^^  sin  £0  cos  AE  ^  sin  verse  £0  sin  AE. 

45.  Plus  la  distance  polaira  PB  sera  grande  ,  plus  la  haatenr 
méridienne  diminuera ,  plus  le  )our  sera  de  courte  durée  (13}. 
Supposons  que  la  distance  polaire  soit 

PO  =  90°+  OA  =  90'  +  haut,  équat. , 

l'astre  au  méridien  sera  au  point  O.  Abaissons  la  perpendicu- 
laire OG  sur  l'axe  ,  OG  sera  le  rayon  dn  parallèle  de  l'étoile  , 
«t  cette  étoile  tournant  autour  dn  point  G,  sera  toujours  iiv- 
visible. 

Supposons  au  contraire  que  la  distance  polaire  soit  PI ,  et 
menons  la  perpendiculaire  IL ,  l'étoile  décrira  son  cercle  au- 
tour du  point  L ,  et  passera  au  méridien  anx  points  I  et  V  ; 

a  jour  sera  de  a4  heures;  l'étoile  ne  descendra  jamais  au- 
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OA  =  go"  —  AZ 

PZ  =  90<»  —  AZ  =  OA, 

PI  =  go'—  PZ  =  go«—  OA; 

la  hauteur  do  pôle  est  complément  i  go'  de  la  bauteur 
dtl'éqaatear;  elle  est  de  48^. 5o'  à  Paris. 

47.  Une  étofle  dont  la  distance  polaire  Py=:PX  serait 
■oindre  que  la  hauteur  du  pôle  PI ,  non-seulement  ne  se  cou- 
ckeiatt  pas ,  mais  même  dans  son  plus  grand  abaissement , 
die  ferait  encore  élevée  au  dessus  du  point  nord  de  l'horizon^ 
fmaicXI^PI  — PX. 

Dans  son  passage  supérieur  en  Y^  sa  hauteur  comptée  du 
pnot  nord ,  serait  PI  +  PV  ;  comptée  du  point  sud ,  elle  serait 
0Y=:  go'-f*ZV.  Au  lieu  de  mesurer  la  hauteur ,  nous  verront 
qo'on  mesure  plus  souvent  la  distance  au  zénit  ZY  ;  par  là 
os  ii*a  que  des  distances  moindres  que  de  go'  ;  mais  il  faut , 
eomme  pour  les  hauteurs ,  avenir  si  elles  ont  été  mesurées  au 
nd  on  an  nord  du  zénit. 

43.  Les  passages  supérieurs  et  inférieurs  des  étoiles  circom-* 
polaires»  prouvent  que  le  méridien  partage  leur  révolution  en 
deux  parties  égales. 

Les  passages  des  étoiles  qui  se  lèvent  et  se  couchent^  prouvent 
que  le  jour  ou  la  partie  visible  de  leur  révolution  est  également 
partagée  par  le  méridien  ;  de  là  on  est  porté  à  conclure  que  la 
révolution  entière  se  fait  d'un  mouvement  uniforme.  En  astro- 
nomie ,  on  (x>mmence  par  supposer  partout  l'uniformité ,  }us- 
qn'à  ce  que  les  observations  fassent  connaître  quelque  inégalité 
dont  elles  servent  à  trouver  la  loi ,  après  en  avoir  démontré 
l'existence.  Cependant  cette  uniformité  dans  la  révolution  de 
la  sphère  étoilée ,  est  un  principe  si  important,  qu'il  faut  se  le 
démontrer  plus  rigoureusement,  en  le  soumettant  à  des  épreuves 
plus  exactes.  Pour  faires  ces  épreuves ,  il  faut  que  Tastronome 
se  munisse  de  deux  instrumens  qui  seront  l'objet  de  la  leçon 

nârante. 

43.  On  voit  comme  les  observations  les  plus  simples  ont 
pu  donner  ridée  des  premiers  instrumens  et  des  prenûers  calculs. 
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De  VBorîoge  et  de  la  Lunette  astronomique, 

I.  Xj'horlogE  astronomique  est  de  la  plus  grande  simpfi- 
cité;  son  cadran  porte  trois  aiguilles,  dont  l'une  marque  le 
heures  ,  l'autre  le-  minute*  ,  et  la  trnjglème  les  seconiles.  EU 
Mt  i  poids  et  non  .  reuort,  et  elle  a  pour  régulateur  m 
pendule  compo<>é  d'une  lentille  mctalllque  fort  pesante,  sus 
pendue  à  une  règle  aussi  métallique  ,  et  d'un  mètre  enviroi 
de  longueur.  A  chaque  oscillation  ,  l'aiguille  avance  d'ua 
seconde. 

3.  Mais  on  a  remarqué  que  les  verges  métalliques  s'alongen 
par  la  chaleur  et  se  raccourcissent  par  le  froid  ;  que  quam 
la  règle   s'alange  ,  les  oscillations   sont   plus   lentes,  que  II 
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wnèné  est  un  mot  grec ,  par  lequel  on  désigne  tout  ce 
>it  et  peut  s'observer. 

ant  rinvention  encore  assez  moderne  des  lunettes , 
ns ,  pour,  voir  mieux  et  de  plus  loin ,  se  servaient  quel« 
l'un  tube  long  et  étroit,  mais  leurs  astronomes  n'en 
aucun  usage;  ils  se  servaient  d'alidades  ou  de  pinnules. 
ade  est  une  règle ,  aux  extrémités  de  laquelle  ils  plan« 
erpendiculairemeot  deux  cylindres  d'égale  dimension  ; 
aient  1*001  contre  l'un  des  cylmdres ,  et  dirigeaient 
i  à  Tastre  qu'ils  rendaient  tangent  à  l'autre  cylindre  ; 
ilidade  marquait  la  direction  du  rayon  visuel  mené  à 
Si  cet  astre  était  le  soleil ,  on  faisait  tomber  l'ombre 
idre  central  sur  l'autre  cylindre ,  et  sans  viser  au  soleil; 
t  ainsi  la  direction  du  rayon  solaire  ou  visuel. 
le  moyen  Âge  ,  on  substitua  les  pinnules  aux  deux  cy*- 
Les  pinnules  sont  des  lames  métalliques  divisées  par  un« 
ngitndinale.  On  mettait  l'œil  à  l'une  des  fentes  ,  et  l'on 
'étoile  à  travers  la  fente  de  l'autre  pinnule.  C'était  une 
ation  utile ,  mais  les  lunettes  sont  bien  préférable» 

a  Innette  astronomique  est  composée  d'un  tube  ferm6 
^té  par  une  lentille  bi-convexe  qni  se  nomme  objectifs 
p'elle  se  tourne  vers  l'objet,  et  de  l'autre,  par  uno 
quelquefois  simple ,  quelquefois  composée  de  deux 
qu'on  nomme  oculaire ,  parce  qu'elle  bouche  le  tube 
lartie  â  laquelle  on  applique  l'œil, 
«écrivons  sommairement  les  effets  de  cet  appareil  (fig.  4)* 
une  étoile  L  qui  envoie  un  rayon  lumineux  LB  perpen-* 
ament  à  la  surface  convexe  de  l'objectif.  Ce  rayon  tra- 
ie verre  sans  se  détourner ,  et  décrira  la  droite  BDG 
rolongement  de  LB. 

tyon  perpendiculaire,  que  nous  nommerons- pn'ncrpa/^ 
compagne  d'autant  de  rayons  obliques ,  qu'il  y  aura 
its  dans  la  surface  de  l'objectif.  Tous  ces  rayons 
s  y  en  traversant  le  verre ,  y  éprouveront  une  réfraction 
brisera  j  Itê  détournera  de  leur  route,  ensorte  qu'ils 
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Tiendront  toUa  se  réunir  wi  rayon  principal  BL  ta  nn  poin 
qu'on  appelle  foyer ,  parce  qne  plusieurs  rajoni  solaires  ria 
nia ,  produisent  uns  chaleur  très>seiuible.  Ainsi ,  an  lieu  A 
TOÎr  l'étoile  par  un  rayon  unique,  onlaverraparuoe  multitud 
^e  rayons  réunis^  et  par  conséquent  l'image  de.l'étùle  formel 
an  foyer  sera  plus  lumineuse  que  l'étoile  ne  paraît  à  la  simpl' 
vue.  On  voit  par  ce  moyen  des  étoiles  qui ,  sans  cela,  seraien 
invisibles.  Premier  avantage  des  lunettes. 

Si  la  distance  de  l'obiet  est  d'environ  10,000  fois  la  lon- 
gueur de  ta  lunette ,  la  distaoce  du  foyer  i  l'objectif  sait 
égale  an  rayon  de  courbure  de  la  surface  extérieure  de  U 
lentille. 

Si  la  distance  est  beaucoup  moindre ,  la  longueur  focale  sen 
plus  grande ,  et  la  réunion  des  rayons  obliques  moins  parfaite 
Dans  aucun  cas ,  1«  foyer  n'est  un  point  mathématique  ,  i: 
a  tou)aurs  des  dimensions  plus  ou  m<Hns  sensibles.  ; 

8.  Si  l'objet ,  an  lien  d'être  un  point  lumineux  comme  nm 
étoile,  a  un  disque  sensible  comme  les  planètes,  la  lune  et  11 
soleil,  voyons  ce  qui  doit  arriver. 


LEÇON  II.  ,^ 

celai  de  la  lune,  Timage  sera  pareillement  échancrée  et  en 

Knit  Bemblable  à  Tobjet. 

g.  Remarquond  d*abord  (}né  lé  bord  A  peint  son  imagd 
en  G ,  que  le  bord  B  peint  la  sienne  en  H  ,  ensorte  que  ce  qui 
était  à  droite  parait  i  gauche ,  et  réciproquement  ;  Ce  qui  est 
en  haut  pandt  en  bas ,  Tirnage  est  renversée. 

Si  l'astre  se  meut  de  gauche' à  droite^  il  paraîtra  dans  la 
kmette  aller  de  droite  i  gauche  ;  mais  Teffet  étant  pareil  pour 
tous  les  astres,  il  ne  résultera  de  Ce  renversement  aucun  in« 
convénient  dans  la  pratique  ;  il  suffit  qn*on  en  soit  averti. 

10.  Remarquons  encore  que  Tangle   HCG    que   soutend 
Pimag^  est  égal  i  Tangle  ACB  que  soutend  l'obiet. 

Sî  la  distance  focale  CF  est  à  la  largeur  HG  de  la  In- 

1  HG 
attte  en  un  rapport  tel  j  que  2^^=  tang^ACB,   l'objet  se 

peindra  tout  entier  dans  la  lunette  ;  mais  si  la  distance  focale 
est  Cf^ CF,  l'image  sera  hg ,  plus  large  que  la  lunette;  on 
ne  verra  donc  pas  l'objet  tout  entier.  Au  contraire ,  si  la 
diitince  focale  est  Cf  moindre  que  CF,  Timage  rfy  ne  rem« 
plira  pas  la  lunette. 
En  général  le  champ  de  la  lunette  se  trouve  par  cette  formule 

,    ,  j  diamètre  du  tube 

^*  ^         longueur  focale 

I  diamètre  du  tube 

»^  -       -  -^     •        -  •  ■    • 

rayon  de  courbure  de  l'objectif  ^ 

SUIS  le  plus  eontent  on  diminue  le  diamètre  intérieur  de  la 
knette  par  nn  diaphragme ,  espèce  d'anneau  placé  vers  le  foyer  , 
pour  empêcher  la  réflexion  des  rayons  obliques  par  les  pa*- 
rois  du  tube ,  et  ce  diaphragme  diminue  le  champ  de  la  lu- 

,  ,  I  diamètre  du  diaphragme 

i»tte;dor.  taagiclamp=       rayoade courbure      ' 

11.  Supposons  que  l'œil  se  place  en  O  à  tine  distance 
0F  =  FC,  il  verra  l'image  HG  sous  l'angle  HOGî=HCG; 
rîBMge  eendt  plus  lumineuse  que  l'objet  vu  hors  la  lunette, 
BAS  eDe  ne  serait  pas  augmentée^ 
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Placez  l'œil  en  f^  l'image  sera  Tue  soua  l'angle  H/G>HOG 
ou  ^HCG^  l'image  sera  donc  augmentée,  car,  toute  chose 
égale  d'ailleurs ,  un  objet  paraît  d'autant  plus  grand  qu'il  est 
-yu  sous  lin  plus  grand  angle.  Ainsi  plus  le  point  f  sera  près 
de  F,  plus  l'image  paraîtra  augmentée;  mais  il  y  a  de  cer- 
taines bornes  qu'on  ne  peut  passer  sans  rendre  la  yision  in-' 
commode  ou  imparfaite. 

Pour  approcher  l'œil  de  l'image ,  sans  tomber  dans  cet 
inconvénient,  on  regarde  l'image  au  microscope,  c'est*à-dire 
qu'on  place  en  f  une  lentille  d'un  foyer  très-court  Ff*,  alors 

l'image   est  augmentée  dans  le  rapport. •. 

lyG       BF  ^__  distance  focale  de  l'objectif 
HCG      F/      distance  focale  de  l'ocuîaire' 

Par  ce  moyen  l'image  des  objets  est  augmentée  5o ,  60 , 
80  ou  100  fois  dans  les  lunettes  astronomiques  ordinaires.  Si 
la  lunette  est  plus  longue  *,  on  peut  faire  augmenter  3oo  ou 
400  fois;  mais  il  est  rare  que  les  lunettes  supportent  ces  forts 
grossissemens.  Herschel  nous  dit  qu'il  a  fait  grosssir  jusqu'à 
6000  fois  ses  grands  télescopes  ;  mais  alors  les  objets  deviennent 
confus  et  mal  terminés. 

la.  Au  reste,  quand  on  dit  qu'une  lunette  grossit  100 fois, 
il  ne  faut  pas  s'attendre  qu'elle  vous  montrera  le  soleil  grand 
100  fois  comme  il  paraît  à  la  vue  simple,  il  s'en  fayt  de 
beaucoup  ;  cela  signifie  seulement  qu'elle  le  montre  sous  un 
angle  100  fois  plus  grand,  ou  tel  qu'il  serait  vu  s'il  était 
100  fois  plus  près. 

i3.  En  lui-même ,  l'angle  ne  nous  apprend  rien  sur  la  gran- 
deur réelle  de  l'objet. 

L'objet  CD  (fig.  5) ,  vu  sous  l'angle  CKD ,  nous  paraîtra 
tel  qu'il  est,  si  nous  estimons  juste  la  distance  à  laquelle 
jious  le  voyons.  Si  nous  le  croyons  en  AB ,  nous  le  croiront 
pins  petit  qu'il  n'est  réellement ,  et  si  nous  avons  quelque 
rabon  de  le  croire  en  £F,  nous,  l'estimerons  plus  grand.  Dans 
ces  jugemens ,  il  se  mêle  toujours  une  estime  de  la  distance 
qui  rend  la  conclusion  variable  et  incertaine: 

14.  Cette  lunette  suffit  quand  il  ne  s'agit  que  de  voir  mieux 


90  ASTRONOMIE. 

une  progression'arithmétique)  et  le  milieu  entre  les  cinq  ina^ 
tans  y  ou  la  somme  des  cinq  observations  divisées  par  cinq , 
donnera  une  observation  moyenne  qui ,  par  son  accord  plus 
ou  moins  grand  avec  le  fil  dumiliâi,  fera  juger  de  la  préci- 
sion avec  laquelle  on  aura  observé.  Cette  précision  sera  sou^ 
vent  de  7^  de  seconde  de  tems. 

17.  Dans  la  figure ,  DF  est  une  ligne  horizontale,  AB  nna 
ligne  verticale;  cette  position  du  réticule  ne  convient  qu'à 
Vinstant  où  l'étoile  est  an  méridien ,  et  qu'elle  cesse  de  monter^ 
ou  qu'elle  cesse  de  descendre ,  si  c'est  une  circompolaire,  dans  son 
passage  inférieur.  Dans  toute  autre  position ,  l'étoile  monte  oa 
descend  obliquement,  et  alors  on  donne  au  réticule  une  situation 
inclinée  comme  DF  (fig.  7),  de  sorte  que  l'autre,  en  parcourant 
la  corde  ES ,  marche  parallèlement  à  DF  et  perpendiculai-* 
rement  à  AB ,  ce  qui  fait  que  le  passage  par  le  fil  est  plua 
rapide,  et  l'observation  plus  précise. 

18.  Le  réticule  est  porté  par  le  tube  de  Toculaire,  lequel 
tourne  à  frottement  dans  le  grand  tube  de  la  lunette ,  ensorte 
qu^on  peut ,  chaque  fois  qu'on  veut  observer ,  lui  donner  l'in- 
clinabon  convenable.  Quand  on  y  est  parvenu  à  fort  peu  près 
avec  les  doigts,  on  achève,  au  moyen  d'une  petite  vis  d'un 
pas  très-doux  et  très-fin ,  qui  est  placée  sur  le  côté  du  châssis 
du  réticule  et  qui  sert  à  l'incliner  d'une  quantité  très-petite. 

19.  La  difficulté,  c'-est  que  quand  la  nuit  est  passablement 
obscure,  on  ne  voit  plus  les  fils«  si  ce  n'est  quelquefois  à 
l'instant  où  ils  paraissent  couper  l'étoile  en  deux ,  mais  commo 
cet  instant  est  très-fugitif,  et  qu'on  n*est  pas  suffisamment 
préparé ,  parce  qu'on  ne  .peut  juger  d'avance  si  l'étoile  est  près 
du  fil^  il  arrive  souvent  que  l'observa^on  manque  tout-à-fait  ^ 
ou  qu'elle  est  beaucoup  moins  exacte. 

ao.  Pour  obvier  à  cet  inconvénient,  on  éclaire  l'intérienr 
'de  la  lunette,  et  voici  comment. 

Soit  B  (fig.  8) ,  un  collet  qui  embrasse  la  lunette  et  qui  porte  une 
verge  BA,  à  laquelle  est  assujétie  à  angle  droit  une  autre  vergô 
Ab  qui  porte  une  plaque  elliptique  P  percée  d'un  trou  OTal# 
à  son  milieu» 
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Placez  Vetû  en  f,  l'image  sera  Tue  soni  l'angle  H^^HOG 
on  ^HCG;  l'image  «era  donc  au^aentée,  car,  tonte  chose 
égale  d'aillenn ,  tia  objet  paraît  d'autant  plus  grand  qu'il  est 
TU  louj  un  plna  grand  angle.  Alnii  plus  le  point  f  sera  prè> 
de  F,  plus  l'image  paraîtra  augmentée;  mais  il  y  a  de  cer- 
taines bornes  qu'on  ne  peut  passer  sans  rendre  la  vision  in-' 
commode  ou  imparfaite. 

Pour  approcher  l'œil  de  l'image ,  sans  tomber  dans  cet 
inconvénient,  on  regarde  l'iaiage  au  microscope,  c'e«t-à-dire 
qu'on  place  en  f  ooe  lentille  d'nn  foyer  très-court  Ff,  aihn 

l'image   est  augmentée  dans  le  rapport 

HfG BF  __  diitance  focale  de  l'objeetif 

HCÛ      F^      distance  focale  de  l'oculaire' 

Par  ce  moyen  l'image  des  objets  est  augmentée  5o ,  Bo , 
80  ou  100  fois  dans  les  Innettes  astronomiques  ordînùres.  Si 
la  lunette  est  plus  longue',  on  peut  fùre  augmenter  3oo  ou 
4oo  fois  ;  mais  il  est  rare  que  les  lunettes  supportent  ces  foib 
,  Herschel  nous  dît  qu'il  a  fait  grossùr  jusqu'à 
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et  de  plus  loîo ,  et  s'il  s'agit  d  aperce  voir  nu  objet  terrestre 
on  y  ajoate  ordmaircment  deux  autres  oculaires  en  avant  du 
(ireoiîer;  on  a  par  ce  moyen  deux  lunettes  au  bout  Tune  de 
Taitre ,  et  la  secqnde  renversant  de  nouveau  l'image  qui  est 
renversée  dans  la  première  ,  la  redresse  en  effet ,  et  Ja  montre 
dans  sa  situation  naturelle.  Mais  les  astronomes  ne  font  point 
nage  de  cet  oculaire ,  qu'on  appelle  équipage  terrestre;  ils 
M  le  servent  que  de  ïéquipcige  céleste ,  qui  renverse  les  ob- 
J€(i  et  n'est  composé  que  d'un  oculaire  à  un  ou  quelquefois 
deux  verres ,  parce  que  le  simple  verre ,  quand  il  est  d'un 
court  foyer,  rend  les  objets  un  peu  courbes. 

i5.  Veut-on  faire  des  observations  astronomiques ,  on  ajoute 
tm  réticule  ou  réseau ,  composé  de  plusieurs  fils. 

Soit  ADBF  (Eg.  6)  la  coupe  du  tube  ou  le  diaphragme  dont 
loas  avons  parlé  n*  lo.  Sur  les  bords  de  cet  anneau  on  attache 
arec  deux  vis  un  fil  métallique  DF  ,  le  plus  fin  qu'on  peut  trou- 
Ter.  Quelquefois  ce  fil  est  un  cheveu,  ou  ua  brin  de  soie 
da  cocon ,  et  alors  on  se  contente  de  l'attacher  au  diaphragme 
avec  de  la  cire. 

Perpendiculairement  à  ce  fil ,  on  en  place  cinq  autres  tout 
pareils^  tels  que  AB,  qui  coupe  DF  par  le  milieu  ,  et  les 
quatre  autres  qui  sont  placés  à  intervalles  égaux ,  de  côté  et 
d*autre  du  fil  principal  AB. 

16.  L'étoile  traverse  la  lunette  de  £  en  S,  en  d  ou  3'  da 
tems  y  plus  ou  moins,  selon  le  champ  de  la  lunette  et  la  po- 
sition de  l'étoile ,  plus  près  ou  plus  loin  du  pôle.  II  serait  donc 
impossible  de  dire  à  quel  instant  précis  l'étoile  se  serait  trouvée 
au  milieu  de  la  lunette  ;  mais  quand  Fétoile  passera  en  G  der- 
rière le  fil ,  elle  disparaîtra  pour  un  instant ,  si  le  fil  est  épais 
et  1  étoile  petite  5  mais  le  plus  souvent  à  l'instant  où  l'étoile 
sera  sous  le  fil,  elle  paraîtra  coupée  en  deu^  exactement > 
et  elle  débordera  le  fil  de  part  et  d'autre  d'une  manière  fort 
égale,  ensorte  que  l'on  pourra  saisir  à  3-  ou  ;^  de  seconde  près 
Tiostant  précis  du  passage  :  on  fera  une  observation  semblable 
à  chacun  des  quatre  fils  latéraux,  et  comme  ces  fils  sont  éga- 
lement espacés ,  les  iustans  des  cinq  observations  formeront 

2.. 
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vue  progrestion'arithmétiqae,  et  le  milien  entra  les  ciiii{  las-* 
tana ,  on  la  lomme  des  cinq  obserrations  divùéea  par  cin<], 
donnera  nne  obserration  moyenne  qui ,  par  son  accord  ploa 
OQ  moins  grand  avec  le  fil  dn  milita,  fera  jogeT  de  la  pré<s- 
non  arec  laquelle  on  aura  obserré.  Cette  précision  sera  son— 
vent  de  -^  de  seconde  de   tenu. 

17.  Dans  la  Egure,  DF  est  nne  ligne  horizontale,  AB  ans 
ligne  verticale;  cette  position  dn  réticnle  ne  convient  qu'à 
l'insUnt  oà  l'étoile  est  aa  méridien,  et  qn'elle  ce»e  de  monter, 
onqu'ellecessede descendre, nc'estnnedrcompolaire,  daosson 
passage  inférienr.  Dans  tonte  antre  position ,  l'étoile  monte  on 
descend  obliquement,  étalon  on  donne  an  réticale  nne  «tnatioa 
înctinée  comme  DF  (Eg.  7),  de  sorte  que  l'astre,  en  parcomant 
la  corde  ES ,  marche  parallèlement  k  OF  et  perpendiculat- 
remeot  A  AB ,  ce  qni  fait  que  le  passage  par  Is  El  est  plna 
rapide,  et  l'observation  plus  précise. 

18.  Le  réticule  est  porté  par  le  tnbe  ds  l'oculaire,  legnil 
tourne  à  frottement  dans  le  grand  tnbe  de  la  Inoette ,  ensort» 


LEÇON  ir.  ^5 

Ohserrez  de  nouveau  des  étoiles  pendant  deux  jours  con- 
9icatàb,  et  yoyez  quel  effet  ont  produit  sur  le  tems  des  re- 
tours les  lo  parties  dont  tous  avez  fait  mouvoir  la  vis. 

â4*  J«  suppose  qu*elles  aient  produit  8'  de  tems^  et  que 
TOUS  n*eos8iez  que  4'  d'erreur^  vous  verrez  que  vous  avez  trop 
tourné  la  vis  ^  et  qu*il  n'aurait  fallu  faire  avancer  Taiguille 
que  de  5,  qui  eussent  produit  4',  puisque  lo  en  ont  produit  8. 

Quel  que  soit  Teffet ,  et  quel  que  soit  le  retard  à  corriger , 
TOUS  verrez  toujours ,  par  une  règle  de  trois  ^  ce  qu*il  eût  fallu 
£ûre. 

L'effet  produit  est  au  mouvement  donné  a  l'aiguille,  comme 
l'erreur  qui  était  à  corriger  est  au  mouvement  qu'il  fallait 
donner. 

En  comparant  le  mouvement  calculé  au  mouvement  donné , 
vous  saurez  ce  que  vous  avez  fait  de  trop ,  ou  trop  peu , 
vous  le  corrigerez  et  l'horloge  sera  réglée }  vous  vous  en  as- 
surerez en  observant  de  nouveau  des  passages. 

n  arrivera  souvent  que  les  nuages  vous  feront  manquer  les 
observations  du  lendemain  et  des  jours  suivans;  mais  quel  que 
soit  rintervalle ,  le  procédé  sera  le  même,  excepté  qu'au  lieu 
d'avoir  le  retard  ou  Terreur  d'un  jour,  vous  aurez  le  retard 
pour  le  nombre  de  jours  écoulés  ;  ce  retard  sera  plus  grande 
mais  en  le  divisant  par  le  nombre  de  révolutions ,  voi\s  aurez 
le  retard  pour  une  simple  révolution. 

35.  Cette  méthode  suppose  l'immobilité  absolue  de  la  lu- 
nette. Pour  vous  en  assurer,  vous  pouvez  la  fixer  par  des 
liens  de  fer  contre  un  mur  solide. 

Si  vous  voyez  i  peu  de  distance  un  mur,  un  clocher,  un 
paratonnerre  ,  il  suffira  de  marquer  sur  le  parquet  ou  le  car- 
reau trois  repères  pour  les  pieds  de  la  lunette.  Chaque  fois 
qoe  vouB  voudrez  observer ,  vous  poserez  le  support  sur  les 
német  repères,  et  dirigeant  la  lunette  mobile  au  point  du 
our  du  clocher,  du  paratonnerre  derrière  lequel  l'étoile 
Kra  prête  à  se  cacher,  vous  en  observerez  la  disparition. 

Vous  dirigerez  la  lunette  successivement  à  toutes  les  étoiles 
qui  pourront  se  cacher  ainsi ,  et  vous  n'aurez  pas  besoin  de 
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plus  grande  précantioii.  Voyez  Base  da  Sptèma  mitricpA* 
tome  II,  page  4^1. 

36.  Votra  horloge  ^nri  réglée ,  vons  verrez  que  les  étoîlet 
seront  fidèlea  k  revenir  dans  les  mêmes  tems  aux  mêmes  fila 
de  la  lunette.  Mais  s'il  s'en  fallait  quelquefois  d'une  frac- 
tion de  seconde ,  on  mgme  d'une  seconde,  vous  en  concluries 
que  U  petite  différence  est  une  irrégularité  de  la  pendule, 
qui,  quelque  parfaite  qu'on  la  suppose,  est  cependant  mm 
machine  qui  n'est  pas  i  l'abri  de  quelques  légers  dérangemeu, 
et  TOUS  n'en  resterez  pas  moins  persuadé  que  U  révolution 
des  étoiles  est  constante  ;  et  en  elTet,  on  n'a  eu  jusqu'ici  aif 
cune  raison  d'y  soupçonner  la  moindre  irrégularité. 

37.  Quand  Tonsaurez  assez  éprouTé  les  mêmes  étoiles  dans 
la  même  position  de  la>lunette,  vous  pourrez  changer  U  po- 
sition et  observer  d'autres  étoiles,  ou  les  mêmes  étoiles dani 
un  autre  point  de  leur  parallèle ,  et  toujours  vous  trouverez 
la  même  régularité. 

a8.  Vous  en  conclurez  que  toutes  les  étoiles  emploient  ég»- 
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ii|M  aennUa  et  rond  le  plus  soûyent,  qui  empêche  de  les 
tn&aiTe  avec  les  étoiles  fixes  :  elles  sont  au  reste  en  petit 
'  nibiSy  et  nous  en  traiterons  séparément. 

3o.  Les  étoiles^  proprement  dites ,  ne  sont  que  des  points 
leûnenz  que  ne  grossissent  pas  les  lunettes ,  et  qui ,  au  con- 
tnirsy  paraiaaent  plus  petites  dans  les  lunettes  qu*i  la  vue 
■■pie. 

3i.  Les  itoiles  conservent  entr'elles  les  mêmes  distances, 
ks  Blêmes  configurations  ;  elles  occupent  toujours  la  même 
plies  dans  la  sphère  étoîlée,  ce  qui  se  voit  par  la  constance 
Avec  laquelle  elles  reviennent  au  fil  de  la  lunette ,  et  encore 
pir  ks  4>bserTatioiis  d'Hipparque ,  faites  il  7  a  plus  de  22000  ans  ^ 
it  ^'00  peut  Térifier  aujourd'hui. 

5s.  Hipparqoe,  en  donnant  la  première  description  qu'on 
fit  eu  de  del  étoile,  s'était  attaché  à  désigner  les  étoiles  qui , 
trois  â  trois 9  se  trouvent  en  ligne  droite.  Ces  alignemens  qui 
Bons  ont  été  conservés  par  Ptolémée ,  ont  lieu  encore  aujour-i 
dlm.  Voici  en  quoi  Ils  consistent  : 

Tendez  un  fil  et  inclinez-le  de  manière  qu'il  couvre  trois 
itoiles;  an  bout  d'un  certain  tems  après  quelques  jours,  ou 
après  quelques  années  »  réitérez  l'épreuve ,  elle  aura  toujours 
Isnême  snccèe.  Mais  nous  indiquerons  par  lasuite,  des  moyens 
plu  SUIS  de  constater  cette  immobilité  des  étoiles. 
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Pramères  observations  du  soleil,  idée  de  la  Gnomo^ 
nique  ou  de  la  science  des  cadrans. 

i.LiES  mojens  qui  nous  ont  servi  pour  les  étoiles  ne  peuvent 
i*appUqpier  an  soleil.  Pour  l'observer  sans  se  blesser  les  yeux  , 
on  visse  à  l'oculaire,  ou  l'on  dent  à  la  main^  un  varre  coloré  qui 
en  adoucit  Téclat. 
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Dirigez  la  luoette  tu  soleil ,  et  observez  son  passage  par  te 
centre ,  dès  le  leixlemain  noa-seulement  il  n'y  reviendra  pas 
i  la  même  heure,  mais  il  passera  au-dessons  ou  au-dessus  dn 
centre,  et  an  boat  4«  Quelques  jours  il  n'entrera  plus  dans  la 
lunette ,  quoiqu'elle  n'ait  pas  changé  de  position. 

Le  soleil  change  donc  de  lien  chaque  jour  dans  la  sphère 
Voilée.  C'est  une  Tétité  dont  on  peut  s'assurer  en  observant 
chaque  jour  i  quel  point  de  l'horizon  il  se  lève  et  se  couche. 
Ces  points  changent  continuellement. 

A  la  Gd  de  décembre  il  se  lève  en  A  et  se  couche  en  B 
(fig.  1.);  Is  jour  n'est  que  de  huit  heures,  et  la  hanteor  mé- 
ridienne n'est  guère  que  de  17'.  Au  S3  mars  et  au  sa  sep- 
tembre, il  se  lève  en  H  et  se  couche  enR;  sa  hautenr  méri- 
dienne est  de  4^",  comme  celle  de  l'équatenr  ;  le  jour  est  de 
]3  heures. 

An  aa  juin ,  il  se  lève  en  D  et  se  couche  en  £ ,  le  jour  est  de 
16  heures ,  et  la  hauteur  méridienne  de  64°  ;.  De  ces  obser- 
Tations  ,  ainsi  que  de  celles  des  étoiles  qui  avancent  leur  pas« 
sage  de  4"  par  jour ,  il  résulte  que  le  soleil  n'est  pas  attaché  à 
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placés  entre  A  et  C  seront  dans  le  même  cas.  AC  est  ce  qu  oii 

appelle  l'ombre  de  AB. 

3.  Dans  le  triangle  rectangle  ABC,  nous  aurons 

AC 
AC=BAtangABC  =  BAcotACB    et    cotACB  =  g^; 

ACB=ACS  est  la  bauteur  da  soleil.  Absi  cotbaut.  Q  =: 
AC ombre 

Il  suffira  donc  de  mesurer  l'ombre  et  le  style  pour  avoir  la 
kantenr  du  soleil. 

4-  Prolongez  par  la  pensée  AB ,  jusqu'au  ciel  en  Z  »  Z  sera 
le  zénit  (  I.  aS).  ZBS  ^ABC=90°— ACB  sera  la  distance 
do  soleil  au  zénit  ;  soit  N  cette  distance ,  tous  aurez 

Tang  N  =  cot  haut.  0  =  -^p  • 

5.  ABC  est  un  triangle  plan;  prolongez  CA  et  imaginez  Ia[ 
perpendiculaire  SP;  SCP  ,  BCA  seront  des  parties  d*un  même 
plan ,  l'obîet  lumiaeux ,  l'ombre  et  le  corps  opaque  qui  la  pro« 
jette  sont  donc  dans  un  même  plan.    . 

L'ombre  prolongée  marque  dans  quelle  direction  il  faut  s*a« 
fancer  pour  aller  vers  le  corps  lumineux. 

CP  est  rintersection  du  plan  de  Thorizon  et  du  plan  vertical 
où  se  trouve  le  soleil. 

6.  L'équation  tang  N= r—  fait  voir  que  la  distance  au 

style 

zénit  augmente  avec  l'ombre ,  et  réciproquement  i  car  le  style 
est  une  constante.  Prenez  le  style  pour  unité ,  faites-le  d'uA 
mètre ,  par  exemple ,  alors  vous  aurez  tang  N  =  ombre. 

L'ombre  est  donc  une  tangente,  ce  sont  en  effet  les  ombres 
qni  ont  donné  l'idée  des  tangentes,  et  ce  sont  les  Arabes  qui , 
les  premiers,  en  ont  calculé  des  tables  pour  l'usage  de  la  science 
des  cadrans  solaires ,  et  qui  par  suite  les  ont  introduites  dans  la 
trigonométrie  il  y  a  six  ou  sept  cents  ans  au  moins. 

7.  Il  y  a  un  avantage  à  faire  le  style  d'un  mètre,  c'est  qu'a- 
lors la  longueur  de  l'ombre  exprimée  en  parties  du  mètre  don- 
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nera ,  sans  autre  calcul ,  la  dûtance  da  soleil  au  zénit  par  \m 
tables  des  tangentes  en  nombres  naturels ,  et  ré cîproqa entent  U 
distance  zénitale  étant  donnée ,  on  trourera  par  sa  tangente    ' 
l'ombre  exprimée  en  parties  du  mètre. 

8.  Si  la  distance  au  zênît  eut  de  go",  l'ombre  sera  infinie  et 
ne  pourra  plus  se  mesurer ,  mais  sa  direction  indiquera  l'azûtutt 
du  soleil  levant  ou  couchant. 

Si  U  distance  au  zénit  est  nnlle,  sa  tangente  sera  nalle,' 
ainsi  que  l'ombre;  ainsi  qnandle  soleil  est  au  zénit,  les  corps 
ae  projettent  plus  d'ombre. 

g.  La  direction  et  la  longuenr  de  l'ombre  changent  conti' 
BuelJementpar  lemouvement  du  soleil.  Ainsi,  quelqnetemsapréi 
le  lever  ,  l'ombre  sera  la  ligne  AE  (Rg.  lo);  puis  AI ,  AM,AL, 
AH ,  le  soleil  sera  successirement  dans  les  plans  verticaux  des 
triangles  BAS,  BAI ,  etc.  Les  ombres  iront  en  diminuant  jiw 
qu'au  milieu  du  jour ,  et  puis  en  augmentant  jusqu'au  coucher 
àa  soleil. 

Les  droites  AE,  AI ,  etc.  indiqueront  les  azimuts  dn  soleil,' 
En  effet.. 
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11.  Si  Ton  multiplie  les  points  d  ombre,  et  que  par  toutcea 
points  on  fasse  passer  une  courbe  HLMI£ ,  les  deux  branches 
HH,  £M  seront  semblables,  et  le  sommet  M  se  trouvera  en  par- 
tageant en  deux  également  l'angle  lAL  formé  par  deux  ombres 
égales  observées  le  même  jour.  Autant  vous  aurez  d'ombres 
égdes  deux  i  deux ,  autant  vous  aurez  de  moyens  pour  troti<- 
nr  le  sommet  M  et  l'ombre  AM|  qui  sera  celle  de  midi, 
c'est -â-dire  la  plus  courte. 

12.  La  ligne  AM  sera  celle  de  midi  pendant  toute  Tannéct 
Les  antres  ombres  n'indiqueront  pas  la  même  heure  dans  toutes 
les  saisons»  parce  que  le  mouvement  azimutal  du  soleil ,  qui 
s'est  pas  proportionnel  an  tems ,  ne  se  retrouve  le  même  que 
deux  fois  chaque  année,  c'est-à-dire  aux  deux  jours  où  la 
dbtance  zénitale  du  soleil  à  midi  se  trouve  la  même,  on,  ce  qui 
lemnt  an  même ,  une  ombre  n'indique  la  même  heure  que 
les  looTB  oà,  avec  une  même  direction,  elle  a  ausnune  même 
longoeor;  c'est  un  fait  prouvé  pas  Vobservation  ,  nous  en  trou» 
Tarons  la  cause  par  la  suite. 

i3.  Ainsi  les  ombres  égales  fournissent  un  moyen  fort  simple 
de  tracer  une  méridienne.  Il  suiEt  ^e  tracer  autour  du  point 
A  plusieurs  cercles  concentriques,  et  de  marquer  sur  chacun 
de  ces  cercles  les  points  £  ,  H ,  I ,  L ,  où  l'ombre  aura  été 
égale  an  rayon  du  cercle }  on  partagera  ensuite  les  arcs  HE, 
LI  en  deux  également  au  point  M^  et  an  point  m ,  les  lignes 
Ain,  AM'  se  confondront  et  feront  la  méridienne. 

Cette  opération,  très- exacte  vers  le  aa  juin  et  le  22  dé- 
cembre, peut  être  en  erreur  de  quelques  secondes,  surtout  à 
trois  mois  de  ces  deux  époques.  La  ligne  AM  ne  serait  pas 
alors  la  vraie  méridienne  ;  nous  verrons  par  la  suite  la  cause 
de  cette  petite  erreur ,  et  nous  donnerons  le  moyen  de  la 
corriger. 

14.  Quand  vous  aurez  tracé  la  courbe  HME  par  points , 
et  déterminé  la  méridienne  qui  en  est  l'axe,  vous  pourrez  cher- 
cher la  nature  de  la  courbe  en  cherchant  les  rapports  des 
abscisses  aux  ordonnées;  mais  on  peut  résoudre  la  question 
par  na  nûtonnement  plus  simple  j  en  supposant  toutefois 
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^tH-  k  K4«it  dtoït   chaquo   jour  ua    cercle    comme    lei 

Ciï  W  K>)nl  décrit  un  cercle ,  de  tous  Us  points  de  la  circon- 
iirtysK'*  il  ennrra  mcceuirement  des  rayons  au  sommet  du 
ttt\«  AB  ;  ces  rayons  formeront  une  surface  conique  dont  B 
•rr«  le  sommet;  tous  ces  rajona,  prolongés  au-delà  de  B  ,  for- 
mirmat  un  second  cône  opposé  au  premier  par  le  sommet.  Ces 
deux  cdnea  opposés  seront  coupés  par  le  plan  de  l'horizon ,  et  la 
wction  des  deux  cônes  sera  une  hyperbole. 

Jadis  que  le  plan  de  l'horizon  coupe  les  deux  cônes;  en 
•ffet,  Is  soleil  se  lève  et  se  couche  tous  les  jours  ,  donc  Is 
cercle  et  le  premier  cône  sont  coupés  par  l'horizon.  Tous  les 
rayons  qui  ont  rasé  le  sommet  vont  rencontrer  l'horizon ,  donc 
le  second  cône  est  également  coupé  par  l'horizon,  donc  la 
courbe  des  ombres  est  une  hyperbole  dont  les  ombres  du  lever 
«t  du  coucher  sont  les  a<iymptotes. 

Si  le  soleil  tournait  antour  du  style  sans  changer  de  hau- 
teur et  sans  se  coucher,  la  courbe  des  ombres  serait  ud  cercle. 
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im  oidonnées  doivent  être  en  un  rapport  plus  grand  que  les 
aboates,  ce  qoi  est  bien  abé  à  yérifier;  on  trouvera ,  de  plus, 

tf  Ton  pourra  achever  Vhypwbole. 

16.  Llijperbole  ira  se  rétrécissant  de  jour  en  jour,  de  sep- 
teinbre  en  décembre ,  parce  que  les  ombres  s'alongent  de  jour  en 
joar,  et  qae  l'angle  des  asymptotes  ou  des  ombres  du  lever 
et  du  coucher  devient  de  plus  en  plus  aigu.  Ensuite  elle  ira 
i^ehrgissant  du  solstice  d'hiver  à  Téquinoxe  suivant;  le  jour 
de  réqoînoze  elle  se  réduira  à  une  ligne  droite,  parce  que 
kl  ombres  9  an  lever  et  au  coucher,  ne  forment  qu'une  seule 
ligne  droite,  et  qu'ainsi  l'angle  des  asjrmptotes  est  de  180^; 
«naite  l'hjrperbole  se  formera  de  l'autre  côté ,  de  manière 
que  les  hyperboles  des  saisons  contraires  tourneront  toutes 
leur  convexité  à  la  ligne  droite  des  équinoxes.  Mais  la  direc- 
tion de  l'axe  sera  toujours  la  même  et  perpendiculaire  à  la 
ligne  droite  des  équinoxes. 

17.  Arrêtons-nous  à  cette  circonstance  remarquable ,  qu'il 
7  a  deux  jours  dans  l'année  où  la  route  de  l'ombre  est  une 
ligne  droite.  Cela  prouve  que  le  soleil  alors  se  meut  dans  un 
plan  dont  cette  droite  est  la  commune  intersection  avec 
rhorizon. 

Da  pied  A  du  style  (fig.  11),  abaissez  une  perpendiculaire 
AM  sur  cette  droite;  AH  sera  la  méridienne, 

BM  sera  le  rayon  solaire  à  midi;  BMA  =  hauteur  méri- 
£enne  du  soleil;  à  Paris  vous  trouverez  BMA =41'^  to'  comme 
par  les  étoiles;  d'où  vous  conclurez  que  le  soleil  et  les  étoiles 
tournent  autour  du  même  axe. 

Par  la  droite  OMR  et  le  sommet  B  du  style ,  imaginez  un 
plan;  ce  sera  celui  dans  lequel  se  meut  le  soleil  au  jour  de 
l'équinoxe ,  on  quand  il  est  dans  l'équateur. 

BM  sera  la  méridienne  dans  ce  plan  incliné. 

18.  Voici  un  moyen  fort  simple  de  reconnaître  si  le  soleil 
teume  uniformément  autour  de  B  dans  le  plan  OBR. 
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Sur  ce  plan  MBDEF  (£g.  i  a)  élevez  perpeii£cDlaîrein«iit  of  ^ 
style  BS;  du  point  B,  pieddeceatyleetd'uDrayoaarbitrain, 
décrivez  un  cercle.  Au  point  où  ce  cercle  eit  conpé  parBM;  — 
marquez  o  on  midi.  De  part  et  d'antre  dn  zéro  indiquez  )« 
am  de  i5°,  Zo",  4^*,  60°,  75°,  90°,  et  menez  dei  rdyonii 
tous  ces  points. 

Si  le  soleil  se  meut  nniformément  autour  de  B,  nue  hemv 
avant  et  apris  midi ,  l'ombre  couvrira  les  rayons  de  i5*;  à 
deux  heures  elle  couvrira  celui  de  3o°,  et  ainsi  des  antres;  car  d 
]es34^B*'"^<^^''^°''<%"'^P°''^^'*'^3^''»°''^  henre  répondit 
à  iS",  deux  heures  i  So",  et  ainsi  de  suite.  Or  c'est  es  qw 
l'expérience  a  toujours  confirmé ,  et  non-seulement  le  joar 
de  l'équinoxe ,  mais  durant  les  six  mois  pendant  lesquels  le 
eoteil  s'élève  au-dessus  de  ce  plan  incliné.  Ainsi  notre  cercle> 
divisé  de  1 5  en  1 5°,  sera  un  cadran  solaire  infailbble  qui  now 
donnera  l'bem-^  dvile  ou  du  soleil  avec  beaucoup  de  josteesa. 

19.  Après  l'éqninoxe  d'antomne,  le  soleil  sera  pendant 
■ix  mois  au-dessous  de  notre  plan ,  il  n'en  éclairera  que  la 
anrface  inférieure.  It  faudra  donc  prolonger  notre  $tyia  SB 
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ta  =  BMtang5o»  =  BM.tanga(i5^)  =BM.tang  n  (  i5«), 
laagMTX=êjT|^= rf^ ^^sia  BTMtang/i(i5») 

z=cosTMBtaDg  7î(i5'*)=sîn  haut,  da  pôle  tangn(i5^ 
= cos  hauteur  équinoxiale  du  «oleil  taag  n  (i  h*") , 

■  étant  le  nombre  d^heures  ^uî  marquent  la  distance  à  midi. 

Ainsi  prenant  TM  =  i  mètre ,  les  distances  â  ta  méridienne 
iv  l'horizontale  seront  =  sinH  tang  n  (i5^)  ;  pour  les  heures 
^  passent  f  hemres  ^(15**)  >90%  la  tangente  est  négative, 
3  &nt  prendre  l'intervalle  Mx  du  côté  opposé ,  d'où  il  ré* 
alte  que  la  ligne  horaire  est  divergente  de  OMR  ;  elle  était 
eonrergente  jusqu'à  6 heures ,  parallèle  â  6 heures^  elle  doit 
être  drvergente  après  6  heures. 

Pour  les  heures  de  l'après-midi ,  il  suIHra  de  changer  le 
figne  de  la  tangente  ;  c'est-i-dire ,  de  prendre  les  distances  pa- 
itiHes  à  celles  du  matin  sur  l'horizontale  ,  mais  de  l'autre  côté 
dn  midi.  \oos  aurez  ainsi  tontes  les  lignes  horaires  depuis 
6  heures  dn  matin  jusqu'à  6  heures  du  soir.  Quant  aux  autres , 
il  suffira  de  prolonger  au-delà  de  T  les  lignes  de  lY  et  Y  heures 
da  soir  pour  avoir  les  lignes  de  lY  et  Y  heures  du  matin ,  et 
réciproquement. 

SI.  Yoalez-voos  un  cadran  vertical,  élevez  un  plan  perpen- 
diculaire «nr  l'horizon  OMR  qui  est  déjà  divisé  en  heures.  Pro- 
longez le  style  TBS  jusqu'à  la  rencontre  du  plan.  Ce  style  y 
marquera  le  centre  du  cadran.  De  ce  centre  menez  des  droites 
atonales  pointsboraires  de  l'horizontale  OMR,  et  le  cadran  sera 
tracé  ^  Tangle  an  centre  aura  pour  eiq^ression  tang  angle  au 
centre  =  cos  H  tang  n  (  i5^)  >  car  le  style  TBS  prolongé  fera 
avec  le  plan  vertical  on  angle  complément  de  BTM  =  90*-— 
BTM  =  TBA. 

aa.  Il  ne  restera  plus  qu'à  placer  l'axe  TBS.  Formez  un 
triangle  HOY  (fig.  i3)  dont  l'angle  H=hauteur  du  pôle  et 
fangle  Y  haoteur  de  l'équateur. 
Hacez  HO  perpendiculairement  sur  la  méridienne  horizou«> 
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taie  ,  de  manière  que  H  loit  au  ceatre  da  cidrao  liorizontal 

HV  arra 'l'axe  dont  l'ombre  indiquera  le*  benrea. 

Placez  OV  sur  la  méndiena»  verticale  et  perpendi  calai  re- 
nient au  plan,  ensorte  que  V  >oit  au  centra  du  cadran,  YH 
•era  l'axe  dont  l'ombre  marquera  l'heure. 

a3.  Voulez-vous  un  cadran  déclinant ,  c'est-à-dire ,  doni 
l'intersection  horizontale  MQ  (fig.  i3)fasBeun  angle  quelconque 
•nMavec  OMR,  prolongez  les  lignes  horaires TXl ,  TX ,  etc. 
'  jusqu'i  l'intersection  MQ,  vans annzlespointihorùret  sur  l'bo- 
rizontaUMQ.  Du  centre  du  cadran,  qui  cera  le  mémo  q«e  celui 
dn  cadran  vertical  tracé  au-dessui  de  OMR,meuezdes  ligneié 
tous  les  points  de  l'horizontale,  «t  le  cadran  sera  terminé  ,  cai 
l'axe  sera  le  même  ;  mail  on  lenurquera  qne  la  triangle  HOV 
doit  fairi>  avec  le  mur  un  angle  go* -f- OMQ. 

a4-  Ainai ,  le  cadran  éqninwiial  tracé  et  placé  doenera  uni 
calcul  et  par  de  simplee  prolojigemani  le  cadran  horizontal ,  le 
cadran  vertical  qui  aéra  perpendiculaire  an  méridien  ,  et  le 
cadran  vertical  déclinant  qui  fera  un  angle  donné  TMQ  avec  la 
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s6.   Le  plan  .de  notre  cadran  équinoxial ,  prolongé  par  la 

pensée  {nsqu'à  la  voûte  céleste  ,  y  marquerait  Téquateur  ou  le 

cercle  que  décrit  le  Aoleil  le  jour  de  Téquinoxe. 

Si  le  plan  deTéquateur  fait  avec  Thorizon  un  angle  de  4i^  lo^ 

et  que  la  déclinaiiK)n  du  soleil  soit 2i3.  228 

il  t'eneniTra  qu'en  été  la  hauteur  méridienne   sera  64.  38 

et  en  hirer ,..   17.4a 

C*e6t  ce  qu'on  trouvera  en  effet  les  jours  du  solstice  en  me- 
surant directement  la  hauteur  du  soleil. 

aji  Soient  P  et  P'  les  deux  pôles  du  mouvement  diurne  (%.  14) 
HOR  l'horiïon^ PR=48» 5o' ;  EOQ  Téquateur, HE=4i^ lo'; 
PE^xgcP.  CL  un  antre  grand  cercle  perpendiculaire  an 
néridien,  ensorte  que  ECscI.QzsaS''  dS',  ce  cercle  sera  la 
route  annuelle  du  soleil.  En  été  le  soleil  en  C  sera  a3*  aS'  au* 
dessus  de  Técpiateur;  en  hiver  en  U  il  sera  a3*  âS^au^essous. 
Aux  éqoinoxes  le  soleil  sera  en  O  à  Téquateurj  le  cercle  CL 
•  appelle  aujourd'hui  Yécliptique  ou  cercle  des  éclipses;  les  Grecs 
le  nommaient  plus  simplement  Toblique  Xciiç  ou  A«|/«f . 

L'angle  que  fait  ce  cercle  avec  l'équateur  le  nomme  Vobli" 
quite  de  VécUptique. 

aS.  Par  la  révolution  diurne ,  le  point  C  au  bout  de  i  a  heures 
Ht  trouve  en  c,  et  le  soleil  paraîtra  avoir  décrit  le  demi-petit 
cercle  Ce  ;  en  hiver  il  paraîtra  décrire  \Jh. 

Ces  deux  cercles  s'appellent  tropiques ,  de  r^^^rf  ^  retour  ou 
conversion,  parce  que  le  soleil  qui  pendant  trois  mois  s'était 
éloigné  de  l'équateur ,  paraît  se  retourner  pour  s'en  rapprocher. 

Quand  le  soleil  est  en  O»  il  parait  décrire  l'éqaati'ur. 

Quand  il  est  en  un  point  quelconque  a  de  son  cerde  obli- 
que ,  il  parait  décrire  le  petit  cercle  tad.  Dans  la  réalité ,  jamais 
il  ne  décrit  un  cercle  »  puisqu'il  change  à  chaque  instant  de 
place  sur  ton  cerde  oblique ,  et  qu'il  n'est  pas  un  »eul  instant 
à  la  même  diitance  de  l'équateur.  Mais  son  mouvement  tn  dé- 
clinaison est  peu  sensible  dans  un  jour ,  et  ne  va  jamais  tout-à« 
à  une  minute  par  heure. 

Cet  notions  nous  snfiisent  pour  le  moment^  et  les  anciens 

3.. 
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s'en  Bont  contentés  long-tem»  ;  ils  tes  sappoaent  dans  Ions  lenrt 
ouvrages  sans  nous  dire  comment  ils  y  étaient  paire  nus. 

39.  Il  nous  reste  cependant  à  troofer  le  tems  de  la  révolu- 
tion diurne  du  soleil.  Pour  cela,  noua  écrirons  chaque  jour 
l'heure  que  marquera  l'borloge ,  quand  le  soleil  sera  sur  ta  ligna 
de  midi ,  on  telle  autre  ligne  du  cadran  équinoxial ,  nous  trou- 
verons que  les  intervalles  varient  depuis  a4  heures  3',  jasqu'i 
a4  heures  5' de  tems  sidéral.  La  révolution  diurne  est  donc 
inégale  et  surpasse  celle  des  étoiles  qui  est  uniforme ,  et  plus 
Courte  d'environ  4Î,  cedont  nous  avions  déjà  une  idée  d'après  nos 
premières  observations ,  sniruit  lesquelles  une  étoile  qui  passait 
A  9  heures  du  soir  par  la  Innette  £xe ,  six  mois  après  passait  i 
g  heures  du  matin  ;  un  mois  ^rès  passait  à  7  heures. 

3o.  Danslamesuredeshauteurspar  les  ombres,  nous  ayons, 
A  l'exemple  des  anciens,  regardé  le  soleil  comme  un  point  ma* 
thématique  ;  mais  il  a  un  disque  sensible.  Ainsi ,  nos  pre- 
mières observations  ne  ponvaieht  pas  être  d'une  trés-grando 
exactitude. 

Si  le  soleil  n'était  qu'on  point  S  (  Sg.  1 5  ) ,  l'ombre  de  AB 
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BC  partageant  en  deux  également  Tangle  BDF^  on  a 

CF  :  CD  ::  bf  :  bd  ::  sîn  d  :  «n  F , 

CF+CD  :  CF— CD  ::  sinD+sm  F  :  sin  D— sin  F 
;:  tao6i(D+F)  :  tangi  (D— F)  ::  tangi  (D+D— DBF) 

:tangi(DBF), 

^g=tangiDBFcot(D-iDBF)=tangi0cot(D-iO). 

=tangi  O  cot  C  =  tang  i  ©  cot  (  haut.  ©  ) , 
iCCF— CD)  =  i(CF  +  CD)tangi0tangN. 

=  i  pénombre  tang -5  Q  tangN. 

\Q  étant  le  demi^iamètre  du  soleil»  et  N  sa  distance  an 
ténit,  éliminons  la  pénombre.  , 

5a.   CF+CD  =DF=AF— AD=AB(tan6ABF— tangABD) 

_      AB  tin  DBF 
cos  ABF  cos  ABD 

style  sin  © 


cos(IV+i0)cos(N  — iO) 
style  sin  © 


cos* Ncos* iO  —  sinN' sin» i  ©  * 

«  rrF—rn^  _g^^g8^p?Q<^<^4©ta^gè©tangN 

^       style  tang*  ^  ©  tarig  N 
~cos*N— tang*i^©8in*N 

style  tang*  \  ©  séc*  N  tangN 

~        1— tang*iO^Dg»N 

Cette  quantité  est  insensible  au  mériâien  ;  mais  elle  mériterait 
qa  on  en  rînt  compte  si  N  était  de  76  à  80^. 

Pour  la  calculer^  il  faudrait  connaître  le  demi-diamètre  da 
soleil.  Voici  une  méthode  fort  simple. 

33.  Au  jour  de  l'équinoxe^  quand  nous  sommes  au  centre 
do  parallèle  décrit  par  le  soleil  et  que  le  soleil  passe  au  méri- 
dien, obsenrezles  instansoù  ses  deux  bords  atteignent  ou  quittent 
successivement  les  cinq  fils.  Vous  trouverez,  au  printems,  qu*il 
emploie  Si!  V,  6  à  traverser  chaque  fil»  et  qu'en  autoome  il  emploit^ 
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9'  8",  milieu  a'  8',3,  et  qu'entre  deux  pauages  an  méridleit 
il  a' écoule  04*  ,3'  3b*  on  a^  3'  38',  milieu  a4*  3'  37'. 

Le  soi(;il  emploie  donc  34*  3'  67'  sidérales  à  parcourir 
Icd  36o°.  Vous  direz: 

a4*  3'  37"  :  3Go"  ::  a'  8*,3  :  3a'  environ. 

C'eKt  l'arc  de  l'éqnatetiT  que  convre  le.diique  solaire;  c'est 
le  diamètre  du  soleil. 

Dans  tout  autre  tems  de  l'année ,  le  soleil  décrit  un  petit 
cercle  dont  le  centre  eat  dan?  l'axe  au-dessus  ou  au-dessous 
de  l'œil  de  l'observateur;  le  tems  du  passage  nons  donnerait 
l'arc  de  petit  cercle  coavertfpar  le  disque  solaire,  et  cet 
arc  aurait  besoin  d'une  rédntion  ponr  être  converti  en  arc 
de  grand  cercle,  le  calcul  an  serait  moins  ùmple;  nom  le 
donnerons  dans  la  suite. 

34-  Dépourvus  de  lunettes  et  de  réticules  ,  les  anciens 
avaient  imaginé  des  méthodes  ingénieuses,  mais  inexactes, 
pour  cette  détermination  du  disque  solaire ,  qu'ils  n'ont  jamais 
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percée  d*nn  trou  dont  ik  font  le  diamètre  plus  ou  moins  grand , 
lelon  la  hauteur  du  gnomon.  Cette  plaque,  toujours  inclinée 
loit  an  rayon ,  soit  au  plan  horizontal ,  donne  à  la  lumière 
in  soleil  une  figure  elliptique  plus  ou  moins  alongée. 

Mais  cette  boule  et  cette  ouverture  horizontale  ou  inclinée 
participent  toujours  plus  ou  moins  de  Fincertitude  du  gnomon 
limple.  Le  centre  de  figure  de  Tombre  ou  de  la  lumière  ne 
répond  jamais  au  centre  du  soleil. 

36.  SQÏt  IN  (Eg.  16)  le  diamètre  du  trou  de  la  plaque, 
on  les  points  extrêmes  de  la  boule  de  Manlius.  Le  point  I 
donoe  en  B  l'image  du  bord  inférieur  du  soleil  ;  le  point  N 
ànmera  en  A  celle  du  bord  supérieur.  Pour  avoir  la  tangente 
de  la  distance  zénitale  du  centre  du  soleil,  j*ai  prouvé  qu'il 
£uit  faire 

ton^N  _/^25±!!èYi      s^n^îQ      /IQ-NI>\8inl0cosi0\ 

^     ~\IQ  +NPA        cos*  N       \(iB+PA/~^S7N  ""/ 

« 

c'est-â-dire ,  diviser  la  somme  des  deux  longueurs  d'ombres 
par  la  somme  des  deux  hauteurs. 

Ce. premier  calcul  donnera  une  valeur  approchée  de  la 
tangente  de  N.  De  cette  valeur  il  faudra  retrancher  le  produit 
de  cette  tangente  par  le  carré  du  sinus  du  demi-diamètre  solaire  , 
divisé  parle  cosiouscarré  de  la  distance  approchée;  par  ce  moyen, 
on  aura  corrigé  l'angle  de  Telfet  du  demi-diamètre  8oIaire. 

Pour  seconde  correction ,  on  multipliera  cette  même  tan- 
gente par  le  produit  du  sinus  et  du  cosinus  du  demi-diamètre 
solaire  divisé  par  le  cosinus  carré  de  la  distance  zénitale^  et  ce 
produit  doit  se  multiplier  encore  par  la  différence  des  deux 
hauteurs  divisées  par  la  somme  des  ombres. 

Cette  seconde  correction  détruit  l'erreur  occasionnée  par 
l'ouyerture  et  Thiclinaison  de  la  plaque. 

37.  Cette  formule  est  générale.  Dans  le  gnomon  simple , 
les  deux  hauteurs  IQ  et  PN  sont  identiques  ;  les  lignes  se 
confondent  ainsi  que  les  points  P  et  Q;  IQ — NP=:o,  la 
deuxième  correction  disparait  et  la  formule  se  réduit  à 
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Si  la  plaque  est  bocizoatale  (IQ — NP)  duperait  encore ,  et 

"  aPN      \        cob'N  / 

Si  le  gnomon  est  surmonté  d'une  boule,  on  mesurera  Us  ombres 
de  l'éixe  du  gnomon,  et  nommant  r  le  diamètre  de  U  boule, 
O  et  O'  les  deux  ombres  mesurées  du  pied  de  la  perpendi- 
culaire abaissée  du  centre  de  la  boule,  H  la  hauteur  du  centre 
de  la  boule,  on  aura 


tangN 


=(^)(- 


■  cos'N        HcosW/  . 


38.  Pour  rendre  l'image  du  soleil  plus  nette,  Lemonnier 
enchâssa  «ne  lentille  de  80  pieds  de  foyer  dans  la  plaque  do 
gnomon  de  Saitit-Sulpice.  L'inconvénient  est  que  la  longueur 
de  l'ombre  «t  celle  du  rayon  solaire,  qui  est  la  sécante  de  la 
dirtance  au  zénit,  variant  chaque  jour,  si  la  lunette  réunit 
irtcment  tou'  les  rayons  à  sou  fo}-er,  en  ^fé,  quand  l'ombre 
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pas  de  ce  moyen  si  simple  de  diviser  leurs  méridiennes;  à  la 
▼érité ,  ils  n'avaient  pas  de  Tables  de  tangentes  ;  mais  ils  au- 
raient po  exécuter  cette  division  graphiquement,  en  traçant 
da  sommet  et  d  un  rayon  arbitraire  ,  un  arc  de  cercle  qu'ils 
auraient  divisé  en  degrés,  en  fractions  de  degrés.  Maisils  exécu- 
tèrent en  petit  le  gnomon  circulaire  dont  nous  parlions  tout- 
i-llieure;  on  le  trouve  dans  Tinstrument  qu'ils  nommaient 
scaphé,  barque  ou  esquif, 

4c.  Soit  ABD  (fig.  17)  la  coupe  verticale  d'une  demi-sphère 
creuse ,  C  le  centre ,  CB  un  rayon  vertical  ;  que  le  demi- 
cercle  ABD  soit  divisé  en  degrés.  Le  soleil  S  enverra  un  rayon 
SCO  qui  marquera  en  O,  la  hauteur  ACO  du  soleil ,  ou  la 
distance  zénitale  à  tous  les  instans  du  jour ,  il  suffira  de  tour- 
Bcr  la  machine  de  sorte  que  le  rayon  tombe  sur  le  demi- 
cercle  divisé ,  à  moins  qu'on  ne  préfère  de  multiplier  ces  cercles 
ferticanx  divisés  de  distance  en  distance  dans  l'intérieur  du 
icaphé. 

Cet  instrument  peu  volumineux^,  porté  en  dilTérens  pays , 
donnait  la  hauteur  de  l'équateur  par  celle  du  soleil  observée 
le  jour  de  l'équinoxe ,  on  en  concluait  la  hauteur  du  pôle. 
On  trouvait  la  même  chose  par  la  hauteur  au  solstice  d'été , 
en  retranchant  de  la  hauteur  observée  la  déclinaison  du  soleil, 
ou  Tobliquité  de  Técliptique ,  qui  était  alors  de  a3^  5*/  ou  54\ 
selon  le  tems ,  car  nous  verrons  que  l'obliquité  diminue  d'en- 
viron  une  demi- seconde  par  an. 

il.  Si  nous  en  crovons  Cléoraède ,  Eratosthène  se  servit  de 
cet  instrument  pouf  observer  la  hauteur  du  pôle  à  Alexanririe 
et  à  Syené ,  pour  en  conclure  la  grandeur  de  la  terre.  Mais  il  y 
a  toute  apparence  qu'Eratostfaène ,  qui  avait  à  sa  disposition 
des  instrumens  plus  grands  et  plus  parfaits ,  n'aura  pas  fait  usage 
d'un  instrument  qui  n'est  bon  tout  au  plus  que  pour  la  gnomo- 
nique  ,  et  dont  jamais  astronome  n'a  fait  mention. 

Les  voyageurs  astronomes ,  tels  que  Pythéas  de  Marseille , 
emplr»yaient  de  préférence  les  grands  gnomons,  et  mesuraient 
le  rapport  de  Tombre  équinoxiale  et  solsticiale  au  gnomon  ; 
ils  en  déduisaient  la  hauteur  du  pôle ,  et  la  durée  du  jour  au 
•olsdce  d'été. 
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42.  Les  astrononiM  grecs  d'Alexandrie  ima^aèrfiit  eoeoiv 
plusieurs  instrumeiu  dont  oons  allons  donner  niccesdTement  h. 
dedcriptioD ,  parce  qu'ils  ont  fbnmi  l'idée  de  tous  les  iostn- 
jmena  qui  sont  encore  en  nsage ,  et  qae  les  modvoes  ont  ûm- 
plement  perfectionnas. 

43.  Tel  est  d'aboid  le  qairt  de  cercle  imaginé  par  Pt»* 
lémée,  et  voici  l'idée  qu'il  noni  an  a  laiseée  Itn-m&ne  dans  en 
Almageste. 

Imaginez  un  parallélépipède  àt  bcns ,  on  nne  table'  bt^ 
dressée,  assez  épaisse  pour  se  maintenir  droite  et  verticale, 
quand  elle  eut  posée  de  champ  sur  un  plan  bien  horizontal. 

Dans  ce  rectangle  (Gg.  18)  décrivez  un  carré.  De  l'on 
des  angles  comme  centre ,  décrivez  deux  arcs  concentriques 
de  ijo"  chacun;  divisez  ces  deux  arcs  en  leurs  90°  et  fractions 
de  degrés ,  si  la  grandeur  de  l'arc  le  permet  -,  par  les  points  da 
division  correspondans  tracez  des  lignas  droites.  Cette  banda 
circulaire  s'appelle  le  limbe. 

Au  centre  de  ce  limbe  est  implanté  un  cylindre  autour  dn- 
qnel  tourne  une  régie  ,  percée  d'un  trou  rond  ,-et  qui  finit  en 
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Cl  Ton  faisait  mouvoir  la  régie  jusqu'à  ce  que  l'étoile  parût  ou 
an  aooiiiiat  y  ou  tout  à  côté  du  cylindre  central.    . 

Oo  pouvait  tracer  de  part  et  d'autre  de  la  méridienne  plu- 
âcun  ligaea  azimutales  sur  lesquelles  on  pouvait  placer  Tins- 
tmment  pour  observer  hors  du  méridien.  Ptolémée  ne  nous  a 
CQuervé  aucune  des  observations  qu'il  dit  avoir  faites  avec  cet 
ÎBitnunent ,  dont  il  ne  nous  a  pas  laissé  les  dimensions  ;  mais 
Tjcboetfles  successeurs  ont  suivi  les  idées  de  Ptolémée.  Voyons 
ce  que  les  modernes  y  ont  ajouté. 

i(4.  D'abord  ils  ont  exécuté  Tinstrument  en  fer  au  lieu  de 
If  &ire  en  bois  ;  ils  l'ont  évidé  en  ne  laissant  que  le  rayon  ho- 
rizontal et  le  rayon  vertical  assemblés  par  quelques  traverses  ; 
ili  ont£aitle  limbe  en  cuivre  pour  la  facilité  des  divisions;  ils 
«Hpeodent  l'instrument  à  un  axe  vertical  porté  sur  un  espèce 
dt  trépied.  Les  trois  rayons  horizontaux  qui  forment  le  sup- 
port, sont  traversés  par  trcHs  vis  qui  servent  à  mettre  le  trépied 
bien  de  nivaau  et  l'axe  bien  vertical.  Ils  ont  subtisué  d'abord 
des  règles  à  pinnules  à  la  règle  qui  portait  les  deux  cylin- 
dres (43  )  ;  enfin  on  a  mis  des  lunettes  garnies  de  réticules 
à  la  place  de  la  règle  et  de  ses  pinnules  ;  et  c'est  alors  qu'où 
a  pu  se  flatter  de  pouvoir  ob&erver  une  distance  zénitale  à  1  ou 
9',  au  lieu  que  Tycho  et  Hévélius  avec  leurs  pinnules  ne  pou- 
vaient répondre  de  deux  ou  trois  minutes.  Les  divisions  faites  au 
microscope  et  dans  ces  derniers  tems  sur  les  limbes  d'argent, 
ont  acquit  une  netteté,  une  finesse  ,  une  îustesse  dont  les  an- 
ciens n'avaient  pas  Tidée.  Tel  est  en  substance  le  quart  de 
cercle  mobile. 

45.  Pour  plus  de  solidité  on  attache  le  quart  de  cercle  à  un 
mur  épais  construit  exprès  dans  le  senb  du  méridien.  Le  quart 
de  cercle  prend  alors  le  nom  de  mural. 

46.  Au  lieu  de  simple  quart  de  cerc!e ,  Tycho  a  fait  cons- 
troire  de^  demi-cercles  qu*il  posait  verticalement  sur  des  cercles 
azimutaux ,  le  long  desquels  ils  glissaient  pour  que  Ton  pût 
observer  dans  tous  les  poifits  du  ciel.  On  observait  ainsi  tout 
lia  fois  lahauteur  et  Tazimut  de  l'astre  »  et  lobservatiun  était 
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complète ,  car  il  n'y  a  qu'un  point  dan»  la  voûte  céleste  qui  i 

i  la  foiii  et  même  hauteur  et  même  azimut. 

4^.  Itarosden  ,  Trou^hlon,  Reiehembach  ont  fait  des  cat, 
des  entier;,  et  au  lieu  de  les  fixer  contre  an  mur,  ce  qui  i 
aurait  restreint  l'usagi;  ,  ou  de  tes  placer  sur  un  pied  à  t 
branches  qui  n'aurait  pas  eu  afsez  de  M>1idilé,  îb  les  OQt  a 
chés  à  des  axes  verticaux  terminés  par  lea  deux  bouts  en  c 
qui  tournent  dans  deux  coquilles,  l'une  fixée  »ur  le  pavé  i 
l'Observatoire  ,  l'aulre  renversée  et  atlachée  au  toit  où  quatis 
TÎi  placées  entr' elles  à  angles  droits ,  permettent  à  b  pcnnt* 
du  cône  d'aller  ,en  avant  ou  en  arrière  ,  à  droite  on  à  gaocbo, 
psqu'â  ce  que  l'axe  soit  bien  exactement  vertical  daos  tootM 
les  positions,  ce  qu'on  vérifie  en  donnant  à  l'insimmcat  m 
mouvement  azimutal  de  SSo".  Il  faut  que  dans  ce  monTenoit 
un  El  aplomb  suspendu  au  haut  du  limbe  ne  cesse  pas  un  ins- 
tant de  couvrir  un  point  marqué  à  la  partie  inférieure  gn'cH^ 
observe  au  microscope  pour  mieux  îuger  de  la  coïncidence.  Aa 
lieu  du  fil  aplomb    on  emploie  encore  à  cette  épreuve  on  iû« 

infé- 
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Irtre  le  réticale  et  l'œil ,  pour  lors  on  alonge  la  lunette  en 
Mirant  an  peu  l'objectif  en  dehors. 

Qaand  l'objet  reste  invariablement  sous  le  Cl ,  malgré  lei 
arafonens  de  Tœil ,  le  réticule  est  bien  placé. 

Cette  yérification  est  commune  à  toutes  les  lunettes.  En 
«fençant  ou  retirant  l'objectif;  il  faut  bien  se  garder  de  le 
tomier  comme  si  on  voulait  le  visser  ,  îl  faut  le  pousser  sim-- 
flcment ,  sans  quoi  Ton  courrait  le  risque  de  déranger  l'axe 
optique. 

49.  n  &ut  en  second  lieu ,  que  l'a^e^optique  de  la  lunette 
nit  bien  parallèle  au  limbe  ,  ou  au  plan  du  cercle. 

On  appelle  axe  optique  la  ligne  menée  du  centre  de  l'ob- 
jectif à  la  croisée  des  Sis  du  milieu  du  réticule.  Pour  cette  vé- 
liScation,  on  peut,  suivant  la  nature  de  l'instrument,  choisir 
ortre  divers  moyens;  voici  le  plus  simple  et  le  plus  universel  : 

On  a  une  lunette  qu'on  appelle  A* épreuve ,  qui  est  montée 
dans  denx  carrés  parfaitement  égaux,  et  dont  les  côtés  supé- 
neors  et  inférieurs  sont  parallèles  à  un  fil  qui  est  au  fojer  de 
la  Innette.  On  pose  cette  lunette  sur  ou  contre  le  limbe  de 
imstmment,  de  manière  que  le  fil  intérieur  soit  parallèle  au 
fimbe ,  on  place  un  objet  sous  ce  fil ,  on  regarde  le  même 
ol^et  par  la  lunette  de  l'instrument;  il  y  sera  aussi  sous  le  fil, 
si  Taxe  optique  est  parallèle  au  limbe ,  sinon  on  approchera  le 
cfaiasb  da  réticule ,  ou  on  l'éloignera  au  moyen  d'une  vis 
propre  à  lui  donner  ce  mouvement ,  et  quand  le  fil  du  réti- 
cale coope  l'objet,  la  vérification  est  faite. 

5o.  Il  faut  enfin,  et  c'est  le  plus  important,  que  l'axe  optique 
de  la  lunette  soit  bien  vertical  et  bien  dirigé  au  zénit  quand 
la  règle  qui  porte  la  lunette  indique  zéro  de  distance  au  zénit 
fer  le  limbe ,  et  que  cet  axe  optique  soit  bien  horizontal  quand 
h  lonette  indique  go®  de  distance  au  zénit.  Cette  vérification 
eit  encore  extrêmement  simple. 

Pour  ia  rendre  possible  ,  on  donne  aux  quarts  de  cercle  en- 
lîron  gS*  oa  96*,  au  lieu  de  go*,  c'est-à-dire,  que  par-delà 
zéro ,  le  limbe  offre  encore  5  ou  6^  à  la  gauche  du  commen- 
de  la  division. 


46  ASTRONOMIE. 

Pour  découvrir  l'erreur,  s'it  y  en  a  une,  rectifiez  bien  Tînt* 
tniment  en  vnu»  aMiiranr  de  »a  verticalité  par  le  fil  aplomb 
ou  le  niveau;  observez  au  nic:ndien  une  étoile  dont  la  dit- 
taace  au  zenit  soit  de  i  â  6°.  Supposons  que  voua  ayez  tronvi 
Ja  distance  zénilale  4°  ^^  ^" i  cette  distance,  pour  ètra 
juste,  exilée  que  1  axe  optique  dirigé  au  zénit  soit  exact»- 
oipat  parallèle  au  .rayon  o*  Donnez  à  l'intitrument  un  moa- 
Tement  aii mutai  de  i8o*,  c'est-à-dire,  piacez-le  dans  le  ini- 
ridien  comme  il  était ,  avec  la  dilTéraDCe  que  le  liinba  qui  rt- 
gardait  l'orient  regarde  maintenant  l'occident.  Observes  le 
lendemain  la  distance  au  zénit  ',  mais  comme  l'instrument  ttt 
retonriié  pour  ametter  la  lunette  sur  l'astre ,  il  faudra  la  con- 
duire sur  4°  ^'  à  gauche  du  zéro ,  an  lien  que  la  veille  l'obsar- 
vation  l'était  faite  à  la  droit*  du  zéro.  Je  suppose  que  du* 
cette  seconde  observation  la  distance  vous  paraisse  4*  B8'  lo*, 
TOUS  direz,  l'ûtoile  n'a  pas  changé  de  place  du  iour  an  lende- 
main. Si  l'une  des  diôtances  au  zénit  était  de  4*  58'  1  o*,  tandis 
que  l'autre  n'était  que  de  4°  5^'  8",  la  différence  de  st'  s'  ne 
peut  venir  que  d'une  erreur  dans  la  ligne  de  collimation  qoi, 
iLitant  l'une  de=-  fleux  d'sta'icc^  ,  doit  riiice.'^airi'nieiit  di- 
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m  méridien  Tastre  est  quelques  secondes  sans  monter 
idre  y  on  a  la  vraie  distance  méridienne. 
ces  cercles  et  ceux  de.  Borda,  dont  nous  parlerons 
ite  y  on  peut  faire  ao  ob^iervadons  avant  ie  passage  ,  et 
;  on  a  également  la  compensation  d'erreur  et  4o  obser- 
lu  lieu  d'une  en  un  jour;  mais  ces  observations  ont 
le  correction  dont  nous  donnerons  le  calcul ,  et  dont 
site  yient  du  mouvement  de  Tartre  en  hauteur  à  quel* 
mce  da  méridien. 

oilà  déjà  bien  des  avantages  des  quarts  de  cercles  ou 
nodemes  sur  Tinstrument  de  PtoJémée;  mais  ce  n*est 
.    Isei  cercles  de  TObservatoire  d'Alexandrie  étaient 
a  degrés  cm  sixièmes  de  degré  tout  au  plus.  Les  nôtres 
non  plas  divisés  que  de  lo'  en  lo';  mais  on  a  trouvé 
fens  ingénieux  pour  porter  les  subdivisions  jusqu'aux 
is.    Noua  avons  déjà  parlé  des  microscopes  qui  facili- 
lectnre  des  observations.  On  a  imaginé  d'abord  les 
raalee  obliques  qui  formaient  sar  le  limbe  une  espèce 
m  de  dixme,  telle   qu'on    en  voit  dans   les  étuis  de 
latiqaes,  et  qui  divisaient  un  eifpace  de  lO  en  lo  par- 
est'à-dire ,  de  minute  en  minute.  Mais  ce  moyen  est 
aaot  abandonné.  £n  voici  un  autre  bien  préférable ,  on 
e  on  f^emier,  du  nom  de  l'inventeiur. 
Supposons ,  pour  fixer  les  idées  ^  que  le  limbe  soit  divisé 
n  lo';  sur  le  bordde  la  règle  qui  porte  la  lunette  et  glisse 
limbe  divisé,  marquez  deux  traits  qui  embrassent  9  di- 
da  limbe  ou  un  arc  de  90^  bien  juste.  Quand  le  premier 
rûicîdera  avec  un  degré  du  limbe ,  le  second  trait  coïn- 
avec  le  trait  de  3o'  du  degré  suivant  ;  divisez  Tiuter- 
1 10  parties,  l'intervalle  valant  90',  le  dixième  vaudra 9'. 
i  le  vernier  restant  dans  la  même  position,  le  premier 
K  zéro  répondant  à  36*,  je  suppose  ,  le  second  trait  dn 
marqué  1  sera  sur  9',  c'est-à-dire,  i'  en  arrière  du 
li  marque  56*  10'  sur  ie  limbe.  Le  second  trait  de  ver- 
ni répond  à  18',  sera  a'  en  arrière  du  trait  ao' ,  et  ainsi 
ret  ^i  resteront  en  arrière  de  i ,  a,  3, 4>  ^>  ^>  7>  ^ 
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et  9',  jusqu'au  dernier  qui  re^te  en  arrière  de  10',  et  qui  com^ 
cide  par  conséquent  avec  un  trait  du  limbe. 

A  présent ,  t^upposons  que  Ton  fasse  glisser  la  lunette  d*un« 
minute  en  avant ,  le  zéro  du  vernier  qui  coïncide  sera  avancé 
d*une  minute  ;  le  suivant  qui  est  marqué  l' et  qui  était  en  arrière 
d*nne  minute  coïncidera  à  son  tour  et  sera  le  seul.  Avancez 
encore  la  lunette  de  1'^  ce  sera  le  trait  a  qui  coïncidera;  avan- 
cez encore  de  i',  le  troisième  coïncidera ,  et  ainsi  des  autres. 

54*  Ceci  posé,  supposons  que  )*aie  fait  une  observation  de 
distance  zénitale^  je  regarde  d*abord  le  zéro  du  vernier ,  et 
)*écris  la  division  qu'il  dépasse  ;  supposons  que  ce  soit  45^  5o'  ; 
je  cherche  ensuite  quel  est  le  trait  qui  coïncide ,  je  suppose 
que  ce  soit  le  7*,  j'ajoute  7'  et  j'ai  45°  57';  je  suppose  que  le 
trait  ne  coïncide  pas  exactement ,  mais  qu'il  passe  la  coïnci- 
dence de  {  de  l'intervalle  entre  deux  traits  consécutifs  J'ajoute 
un  tiers  de  minute,  et  j'aurai  45**  5/  ao". 

Si  j'avais  pris  pour  construire  mon  vernier  9g  intervalles  do 
limbe >  et  que  je  les  eusse  divisés  en  icx) ,  chaque  partie  du  ver-^ 

nier  eût  valu  =:  S'',  et  en  estimant  jusqu'aux  tiers ,  j'au- 
rais eu  352'  au  lieu  de  ao^ 

55.  La  formule  générale  est  de  prendre  (  n — 1  )  parties  du 
limbe  et  de  les  diviser  en  n  parties  sur  le  vernier ,  ou  la  formule 

est  •        ;  alorsle  vernier  donne  la  partie  -  de  la  division  du  limbe. 
n  n 

J'appelle  ce  vernier  direct,  parce  que  la  numération  y  marche 

dans  le  même  sens,  que  sur  le  limbe.   Il  en  est  un  autre  qu6 

j'appelle  rétrograde ,  parce  que  la  numération  s'y  lit  en  sens 

contraire  :  il  est  un  peu  moins  commun  ;  la  formule  est  -^^. 

Le  principe  en  est  le  même  ,  ainsi  que  l'usage. 

56.  La  règle  qui  porte  le  vernier  est  taillée  en  biseau,  afin 
que  les  traits  parai^sent  descendre  du  vernier  sur  le  limbe  ,  et 
puissent  s'y  unir  plub  prochainement  malgré  l'épaisseur  de  la 
règle;  mais  cette  règle  n'est  pas  toujours  bien  unie  au  limbe, 
alors  la  jonction  des  traits  n'est  point  parfaite ,  on  ne  peut  pas 

si 
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blMeû  juger  la  coïncidence.  Reichenbach  a  remédié  à  cet  in-* 
ooDTenient  d'une  manière  fort  heureuse. 

An  lieu  d'un  cercle  unique  ^  il  en  fait  deux^  Yvn  extérieur 
qui  porte  la  division ,  l'autre  intérieur  qui  porte  la  lunette 
et  le  vemier  ;  ces  deux  cercles  sont  dans  un  même  plan  et  si 
bien  adaptés  Tundans  Vautre,  qu'il  est  impossible  de  voir  le 
BKHndre  jour  entr'eux  ;  la  séparation  ne  paraît  à  Tteil  que 
comme  un  trait  circulaire  qui  sef^it  tracé  sur  le  limbe. 

57.  Voici  le  premier  moyen  de  subdivision  ;  en  voici  deux 
autres  qu*on  peut  joindre  au  premier^  ce  sont  les  micromètres 
intérieurs  ou  extérieurs. 

Le  micromètre  intérieur  est  un  réticule  ,  tel  que  celui  que 
nous  avons  décrit  (IL  i5)|  a  l'exception  qu'on  y  joint  un  fil 
mobile  et  parallèle  au  fil  horizontal  ;  ce  curseur  est  porté  pat 
un  châssis  particulier  que  l'on  fait  glisser  sur  le  châssis  da 
réticule  au  moyen  d*Qne  vis  latérale  garnie  d'un  cadran ,  où 
ime  aiguille  marque  les  parties  de  tours  qu'on  a  donnés  à  la 
TÎs ,  et  une  marque  intérieure  indique  le  nombre  des  tours 
entiers.   En  voici  l'usage  : 

Quand  on  voit  l*astre  entrer  dans  la  lunette ,  on  la  fixe ,  aa^ 
moyen  du  vemier ,  sur  le  point  de  la  division  qui  fait  que  le  fil 
horizontal  de  la  lunette  est  aussi  près  de  l'astre  qu'il  soit  pos^ 
âble;   on  fixe  la  luoette  dans  cette  position  au  moyen  d'une 
fis  de  pression^ 

Si  l'astre  est  sur  le  fil ,  il  n'y  a  plus  rien  à  faire  qu'à  lira 
k  vemier. 

58.  Si  l'astre  est  à  quelque  di^tanée  du  fil  fixe,  on  tourna 
h  vby  et  l'on  amène  le  curseur  sur  l'astre  ;  on  lit  sur  la 
cadran'  le  nombre  de  tours  et  parties  de  tours  donnés  â  la 
Tis  pour  écarter  le  curseur  qui  couvrait  le  fil  fixe  ;  on  a  une 
table  des  parties  du  micromètre  en  minutes  et  secondes  ;  on  y 
prend  la  valeur  des  tours  donnés  à  la  vis  ;  on  ajoute  cette 
laleur  à  ce  qui  est  donné  par  ïè  limbe  et  le  vernier. 

69.  Mais  il  fiurcalculer  la  table  du  micromètre^  en  voici 
le  moyen  : 
Dirifiez  la  lunette  >  ensorte  que  le  filliorizontal  dduYse  ua 
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ebjet  teTrestre.  La  tanette  étant  sur  l'une  dei  dÏTinioi»  du  limbe 
et  le  curseur  amené  «r  Volqet  Inen  exacteownt  ;  notez  la 
nombra  des  tours  donnés  à  U  vis  du  curwar  ;  je  nippose 
a'  a5' ,  la  cadran  étant  divisé  en  4°  parties,  canune  ils  1b  sont 
commun  ément. 

La  curseur  restant  dans  cet  état ,  coaduiaez  la  lunette  snr 
nne  divînon  éloignée  de  lo';  po«  ramener  le  cnroear ,  il 
budra  le  Faire  monvoir  d'un  nombre  d»  tours  équivalent  à 
io'£=€oo'.  Je  supposa  qu'il  faille  le  nener  è. .  lo*  ^' 

il  était  préeédeigmeat  i a  a5 

Ainsi 8' 10^^600* 

on  8  x4o  parties  +  ioï=33o»  =6o(»'-,  53  partie»  =  6o'; 
3,3=6*  et  i'=o'  SS;  d'apréa ce  lapport  coowi ,  vous  ponnez 
construire  votre  table ■ 

Au  lien  de  Caire  aTgucer  U  Inattte  de  1 0'  saidevatt ,  bitet- 
la  avancer  da  ao  ;  il  faudra  tonraer  on  plus  grand  nombre  de 
tours  pour  ramener  Je  cursanc  i  l'objet.  Vow  pourrez  variaf 
plusieurs  manières,  et  voir  si  elles  donnent 
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prendre  poar  n*être  pas  obligé  de  donner  à  la  vis  du  micro- 
mètre deux  mouvemens  contraires. 

La  haoteur  est  ici  3o®  38^ ,  je  placerai  la  lunette  à  So**  45' 
et  pour  cela ,  je  ferai  coïftèider  le  o  du  vernier ,  la  lunette 
sera  trop  hante,  Fastre  sera  au-dessous  du  (il  horizontal  et 
par^tra  an-dessus.  Quand  il  sera  près  du  fil  du  milieu ,  je 
tournerai  la  vis  poni*  mettre  le  fil  stfr  Tastre  ;  dans  ce  mou- 
Tement  le  point  o  quî  coïncidait  s'avancera  contre  Tordre  de 
la  numération;  un  des  traits  s'approchera  pins  que  tous  les 
antres  de  la  coïncidence.  Ici  c'est  le  trait  8  qui  passe  la  coïn- 
cidence d'une  partie  qu'il  faut  estimer  ;  continuez  à  tourner 
la  vis  du  même  côté,  jusqu'à  ce  que  lé  point  8  coïncide.  Le 
sombre  de  secondes  marqué  par  le  cadran  devra  s'ajoutera 
3o*  3o' 4- 8  + »' =  3o'' 38' n\ 

Plus  ordinaireAient  fà  division  donnera  les  distances  au  zénit» 
h  division  sera  en  sens  contraire. 

Ponr  observer,  sans  avoir  deux  mouvemens  contraires  à 
donner  à  fa  vis ,  je  mettrai  la  lunette  trop  loin  du  zénit,  l'astre 
sera  an-dessus  et  paraîtra  au-dessous  du  £1 ,  je  tournerai  la  vis 
pour  hausser  la  lunette  et  amener  le  fil  sur  l'astre ,  et  l'obser- 
vation faite,  je  tournei^ai  la  vis  dans  le  même  sens  pour  amener 
la  coïncidence  du  trait  qui  dépasse. 

Supposons  (Gg.  ai)  que  la  distance  au  zénit  soit  de  6o°  6' 
environ }  je  mettrai  la  lunette  sut  6o°  1 5';  Tastre  passera  au--des8U8 
du  fil ,  )€  tournerai  la  vis  pour  amener  le  fil  sur  l'astre.  Je  trou- 
verai alors  que  te  o  passe  64  parties ,  qui  valent  6o^  ;  que  le 
trait  6  passe  lia  coïncidence  ;  6  parties  valent  5'  iS'\4  »  P<>nr 
amenei'  k  trait  6  à  lacoïncldenée,  je  tournerai  de  nouveau  la 
vis,  le  mouvement  ihe  donnera  â6'',4  >  P^^^  exemple  ;  en  réunis- 
sant tons  ces  nombres  j'aurai  6o^  5'  4^" fi.  Règle  générale  , 
pour  éviter  letems  perdu  de  la  vis ,  6xet  la  lunette  à  une  dis- 
tance zénitale  ou  à  ime  hauteur  plus  grande  que  la  véritable. 

La  vtf  est  construite  de  manière  qu'un  tour  équivaut  à  3'. 
Le  cadran  est  donc  divisé  en  trois  partiel)  qui  valent  chacune 
me  nnsilte;  chaque  minute  est  divisée  en  ao  parties  qui  valent 
tiQb secondes;  on  peut  en  estimer  le  ti^rs,  et  par  conséquent 

4" 
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avoir  l'arc  à  la  leconde.  Dans  quelques  ùutrninoiu  k  miniitC 

du  cadran  eit  diviaée  en  60  parties  qui  sont  des  aecoodes. 

61.  La  table  ds  ce  micromètre  est  encore  plus  usée  à  cons- 
truire que  la  précédente  ;  fixez  la  Innette  sur  une  division , 
faites  tourner  la  vis  de  manière  que  la  lunette  parcoure  10, 
so ,  3o'  autant  que  permettra  la  vis;  notez  le  nombre  de 
touf!)  qui  repondent  à  10,  3o,  3o',  toos  aurez  aniaat  de  moyens 
de  déterminer  le  rapport  des  parties  aux  secondes  pour  cons- 
truire votre  table. 

63.  La  division  du  cercle  est  anciennemeut  de  ZGo",  le  quart 
de  cercle  en  a  90°.  Pour  diviser  par  des  bissections  conti- 
nuelIeG ,  des  artistes  célèlyes.oRt  trouvé  plus  commode  de  par- 
tager le  quart  de  cercle  en  gS  parties  qui ,  par  la  bissection , 
donnent  les  arcs  de  4^,  a4,  la  ,  6,  3.  L'arc  de  60'  vaut  64 
parties  et  donne  5a,  »6,'8,  4»  a,  1  ;  ce  degré  vaut  75  = 
0.9375=0"  56'.  1 5';  il  sa  sons-divise  en  quatre  parties  ds 
i4'  3'i75|  et  chacune  de  ces  parties  en  1 6,  qui  valent  59'',734375. 

63.  Pour  assurer  la  verticalité  de  son  quartde  cercle,  Pto- 
lémée  se  servait  du  fil  aplomb;  les  modernes,  eu  imitant  cette 
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point  où  était  le  pied  gauche  ,  et  réciproquement.  Si  le  fil 
bat  encore  8ur  le  même  points  ce  point  est  celui  que  tous 
derez  marquer  d*un  trait  ^  et  le  plan  est  horizontal  dans  le 
sens  où  vous  avez  placé  le  niveau  et  l'équerre. 

Si  le  fil  ne  bat  pas  sur  le  même  point ,  partagez  en  deux 
également  Tintervalle  entre  les  deux  points ,  et  vous  aurez 
la  place  du  trait;  vous  en  conclurez  que  le  plan  est  incliné  dans 
le  sens  où  vous  avez  placé  le  niveau.  Posez  le  niveau  sur  une 
ligne  qui  fasse  un  angle  avec  la  première ,  si  le  fil  s'écarte 
du  trait  plus  qu'il  ne  faisait  sur  la  première  ligne ,  Tînclinaisoii 
de  la  seconde  ligne  est  plus  forte  ;  s'il  s'écarte  moms ,  l'incli- 
Daison  est  plus  faible.  Essayez  successivement  diverses  lignes , 
TOUS  en  trouverez  nécessairement  une  où  Tinclinaison  sera 
nulle ,  et  la  ligne  qui  fera  un  angle  droit  avec  cette  dernière  > 
tera  celle  où  l'inclinaison  sera  la  plus  forte. 

65.  En  effet,  tout  plan  incliné,  si  on  le  prolonge  suffis 
lamment,  coupera  l'horizon;  l'intersection  commune  sera 
horizontale ,  puisqu'elle  sera  toute  entière  dans  le  plan  de 
l'horizon.  Toute  ligne  parallèle  à  l'intersection  sera  paral- 
lèle à  l'horizon,  et  par  conséquent  horizontale  ;  donc,  dans  un 
plan  quelconque ,  il  est  aisé  de  trouver  une  parallèle  à  l'ho- 
rizon ,  la  perpendiculaire  à  cette  ligne  horizontale  sera  per- 
pendiculaire à  l'intersection  des  deux  plans. 

L'angle  de  deux  plans  est  l'angle  que  forment  deux  per- 
pendiculaires menées  au  même  point  de  la  commune  intersec- 
tion dans  les  deux  plans.  Cet  angle  est  le  plus  grand  que  puissent 
former  deux  lignes  menées  dans  les  deux  plans  d'un  même  point 
de  la  commune  intersection.  Tout  cela  est  démontré  dans  les 
Elémens  de  Géométrie ,  et  l'on  peut  s'en  convaincre  par  le 
fait,  en  plaçant  le  niveau  dans  tous  les  sens  possibles^  ou  suc 
tous  les  diamètres  d'un  cercle  décrit  dans  le  plan 

66.  Le  poids  qui  tend  le  fil,  le  ramène  toujours  à  la  posi-* 
lion  verticale ,  c'est-à-dire ,  que  ce  fil  prolongé  se  trouverait 
toujours  perpendiculaire  à  l'horizon ,  et  c'est  de  là  que  vient  1q 
mot  de  ligne  perpendiculaire,  c'est-à-dire ,  ligne  du  perpen— 
dicule  ou  ligne  du  fil  à  plomb  >  ou  du  fil  chargé^  d'un  poids» 
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67.  La  direction  du  Cl  à  plomb  eat  tonjoan  perpendicalairB 
à  la  surface  d'une  eau  tranquille.  Nom  en  pouirione  donner 
la  d^moDitration ,  mais  noua  ne  démontrons  pas  les  vérités  ont- 
versellement  reconnue*  qni  sont  devenues  des  aziomea,  et 
d'aillenn  nous  en  Terrons  tout  i  l'heHi*  naa  démonstration 
pratique  (75). 

68-  Au  lieu  d'appuyer  le  niveau  à  fil  sur  deux  pieds ,  on 
peut  le  suspendre  à  un  cylindre  (fig.  as  etaS)  parallèle  1 
la  base.  Ce  cylindre  peut  être  armé  de  deux  crocheta  parfai- 
tement égaux ,  au  moyen  desquels  on  pourra  suspendre  le  ui- 
veau  i  un  autre  cylindre.  Si  le  El  i  plomb  bat  sur  le  Irait, 
on  en  conclura  que  le  cylindre  eat  bien  horizontal.  En  effet, 
le  fil  étant  sur  le  trait  est  perpendicnlaire  i  la  base ,  il  est  per- 
pendiculaire au  cylmdre  armé  de  crocheta,  et  perpendiculaire 
au  cylindre  qu'embrassent  les  deux  crochets  ;  ca  dernier  cy- 
lindre est  donc  horizontal. 

Les  quarts  de  cercles  modtme*  ont  ainsi  une  verge  de  fer  ho- 
rizontale ,  à  laquelle  on  pent  suspendre  un  niveaD  pins  grand 
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On  pent  mdre  Tare  de  cercle  mobOe  an  mojren  d'nne  vis 
afin  de  rameocr  le  zéro  à  la  place  convenable ,  ai  I*artiate 
t'était  négligé  dans  k  construction,  ou  ai  rÎBetniment  a*étaît 
déformé  p«r  im  long  mtBge. 

70.  Le  uimaa  A  bnlle  d'air  est  celai  dont  les  a8tit>nomes 
&Qt  usage  pins  conuDnnément^  il  est  plus  sensible,  hmus  il 
peut  être  pl«i  irr^ulier  et  moins  sûr,  s'il  n'est  pat  construit 
aiec  soin. 

Soit  CD  (6g.  ^4  )  un  tube  de  Terre  reaipli  presque  entiè* 
nrnent  d*aloool  ou  d'éther,  et  fermé  bcHinétiqueBient  par 
les  deux  boots.  Les  côtés  intérieurs  du  tube,  au  lieu  d'étra 
droits,  ont  une  courbure  circulaire  d'un  très^-grand  rayon. 

Ce  cylindre  est  enfermé  dans  une  garniture  de  cuivre  dont 
la  base  est  plane ,  à  l'on  des  bouts  eet  une  vis  verticale  vqui 
sert  à  tiever  on  dee  bouts  du  tube ,  juequ'i  ce  que  l'axe  du 
tube  M»t  exactement  paraHèle  i  la  base  de  cuivre. 

71 .  Places  ce  niveau  sur  un  plign  bien  boràontal ,  la  liqueur 
par  son  poids  occiqiera  la  partie  inférieure  du  tube^  et  lais-* 
ssra  un  vide  i  la  partie  supérieure  à  cause  de  h  courbure 
circulaire.  La  flèche  de  ce  vide ,  on  la  bantenr  perpendicu- 
laire, sera  la  pins  grande  au  mîKeu  du  tube;  on  indique  ce 
milieu  par  un  trait  qu'on  marque  zéro.  De  part  et  d'autre  du 
zéro,  on  trace  sur  le  verre  on  sur  le  bord  de  la  garniture ,  de 
petites  lignes  droites  parallèles ,  également  espacées,  que  l'on 
marque  des  cUffres:  1  ^  9,3,  etc.  La  régularité  de  te  cour- 
bore  £ait  que  la  bulle  d'air  s'étend  de  part  et  d  autre  du  zéra, 
jesqo'A  deux  clnffres  pareils  comme  ao  et  ao ,  u5  et  a5,  ph» 
eo  meiue,  selon  la  température  qui  peut  dilater  ou  condenser  lé 
liquide  ,  diminuer  on  augmenter  la  longueur  du  vide  ^  on  de  hi 
baDe  d*air  qui  est  plus  ou  moine  comprimée. 

73.  La  vie  dont  nous  avons  déjà  parlé  sert  à  remonter  otf 
abaisser  Tun  des  bouts  du  tube  ,  de  manière  que  ta  bulle  soit 
eoBprise  entre  deux  cbiffVes  pareil5. 

Cette  rectification  étant  faite ,  ce  niveau  sert  à  connaîtra 
à  no  plan  est  borizontal  dans  tous  les  sens;  il  suffit  d'y  placer 
icoÎTemu}  quand  la  bulle  sera  partagée  par  le  zéro,  le  plan 
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Mrs  horizontal ,  an  moîiu  dai»  ce  mi».  Vom  posem  ennùM 
ce  niveaa  snÏTant  une  dinction  perpeadicnlaira  i  cella  <^'3 
avait  dans  la  première  expérience;  si  la  bulle  est  encore  entra 
les  mêmes  repères,  le  plan  est  horizontal  en  tont  sens;  ai, 
elle  n'y  est  plu,  Vona  saures  dans  quelle  direction  l'indi— 
naiton  eut  la  pins  forte,  et  tous  pourrez  la  corriger  en  abais- 
•ant  le  plan  dans  la  partie  où  la  bnlle  est  pins  longue,  oo 
en  le  haussant  dans  la  partie  où  elle  est  pins  courte ,  Juaqa'i 
ce  que  l'égalité  soit  rétablie. 

73.  Ce  niveau  s'applique  i  divers  instmmens  dont  nous  an.- 
rons  occasion  de  parler.  A  la  gamitnre  on  adapte  deux  cro* 
chets  pareils  à.  eaux  du  niveau  à  El ,  et  l'on  suspend  de  mérns 
l'instrument  à  la  verge ,  au  cylindre  ^  on  i  l'axe  dont  on  a  be- 
soin d'assurer  l'horizontalité. 

Quand  ce  niveao  est  ainsi  suspendu ,  si  la  balle  est  entra 
ses  repères,  l'axe  est  horizontal ,  à  la  bulles' écarte  de  I'od  on 
de  l'autre  côté,  on  bâtisse  ija  baisM  no  des  bouts  de  l'axe  jo»- 
qu'i  ce  que  la  bnlle  rentre  dans  ses  repères  (Bg.  34). 

74-  Tout  ceci  suppose  le  niveau  bien  rectIBé.   Il    peut  ne 
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que  ee  soit  tonjours  le  même^  et  pour  ne  pas  s'jr  trom^ 
per,  on  fera  bien  d'observer  celui  qui  est  le  plus  voisin 
de  hi  TÎs. 

Cette  règle  est  bien  simple;  je  Tai  démontrée,  wisi  que 
plonenrs  autres ,  dans  mon  Traité  d'Astronomie  (Ghap.  YI)» 

75.  Quand  l'axe  sera  rectifié  par  le  niveau  à  bulle ,  suspens 
iorj  un  niveau  à  £1 ,  vous  verrez  le  fil  battre  sur  le  même 
point,  avant  et  après  le  retournement,  d'où  vous  conclurez  que 
l'axe  est  horizontal,  puisqu'il  est  perpendiculaire  à  la. ligne i 
plomb  ;  mais  l'axe  est  para^le  à  la  surface  de  la  liqueur  , 
<m  â  la  corde  qui  passe  par  les  extrémités  de  la  bulle  ;  donc 
le  fil  i   plomb  est  perpendiculaire  à  la  surface  de  l'eau. 

Pte  le  choix  entre  ces  deux  moyens ,  ou  par  leur  réunion^ 
la  verticalité  du  cercle  est  assurée  ;  les  divisions  sont  étendues 
jiiiqo*anz  secondes  par  les  vemiers  ou  les  micromètres  ;  mais 
ce  n'est  pas  tout  encore;  il  faut,  pour  que  ces  divisions  nous 
donnent  les  distances  au  zénit,  que  Taxe  optique  de  la  lu- 
nette ,  on  le  rayon  visuel  soit  parallèle  au  rayon  du  cercle  que 
la  division  indique;  il  faut  d'abord  qu'il  le  soit  an  plan  de 
riostmment;  il  faut  que  la  vision  soit  nette  et  sûre.  Nous 
avons  exposé  ci-dessus  les  moyens  de  faire  toutes  ces  véri- 
fications. 

Elles  sont  faciles  si  le  quart-de-cercle  est  mobile ,  mais 
celle  de  coUimationtrès-diiRcile  s'il  est  mural.  Alors  on  se  sert 
d'nn   cercle  mobile  pour  vérifier  le   mural.  / 

76.  Si  le  mural  donne  les  distances  au  zénit  plus  fortes 
d*un  arc  E  que  le  qnart-de-cercle ,  on  en  conclut  que  l'er- 
Tenr  de  collimation  est  £ ,  qu'il  faut  retrancher  des  distances 
données  par  le  mural. 

Mais  les  quarts-de-cercle  mobiles  sont  ordinairement  petits 
tn  comparaison  du  mural  ;  on  ne  connaîtra  Terreur  de  col- 
limation du  mural  qu'à  2"  près ,  si  le  petit  quart  de  cercle 
Qe  donne  pas  les  moyens  de  répondre  de  a". 

Pour  obvier  à  cet  inconvénient ,  on  a  des  secteurs  de  4  ou 
3 mètres ,  la  à  i5  pieds  de  rayon. 

77.  Le  secteur  consiste  en  un  arc  de  20  à  3o°,  et  une  lunette. 
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L'arc  nt  dlviié  ea  denz  parties  égales  par  le  ziro,  la  In^ 
nette  eit  suspendue  à  uo  axe  borizontal  poaé  sur  deux  foarchta. 
Par  wn  poids,  le  aecteur  prend  la  position  verticale ,  on  e* 
T^riEe  la  ligne  de  colliination  par  le  retonmetnent.  Soit  Z 
la  distance  rerticale  de  l'astre  aU  zénit ,  O  et  O'  lea  deux  ' 
distance* obaervéM ,  OB  uin  Z=0  +  £, 
Z=0'— E, 
sZ=0  +  0'+E— £:r=0+0'. 
On  n'aurait  donc  pas  besoin  de  corriger  l'erreur  de  colUma- 
tion  du  secteur,  on  aurait  Z^^CO  +  C). 

Du  reste,  le  secteur  a  ses  Els  à  plomb,  ses  niveatiz,  se» 
vemiers,  ses  micromitres,  comme  tous  les  autres  ÏDStrumeDs; 
ît  est  moins  lourd,  plus  £acile  i  retourner  que  le  mural, 
et  même  que  le  quart  de  cercle  mobile;  il  est  d'un  grand 
rayon  ;  il  sert  pour  les  étoiles  qui  passent  pr^  dii  zénit. 

An  lieu  d'on  simple  quart  de  cercle  moral ,  Flamsteed  ■ 
employé  un  arc  d'environ  iSo",  qui  lui  donnait  le  moyen 
d'observer  depuis  le  point  aod  de  l'horizon  jusques  et  par-dell 
le  pôle  ,  en  passant  par  le  zénît. 
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lectnres  an  lieu  d'une ,  et  Terreur  quatre  fois  moindre ,  e& 
prenant  le  milieu  entre  les  quatre  arcs ,  êûs  ne  t'accordent 
p»  parfaitement. 

78.  Il  faut  que  les  quatre  alidades,  promenéee  successiye- 
Beot  sur  tous  les  degrés  du  liipbe,  donnent  partout  la  même 
différence  gb^,  ce  qui  fournit  la  vérification  réciproque  dea 
alidades  et  de  la  division. 

An  liea  des  quatre  yemiers  placés  sur  des  alidades  en 
craiz»  i  la  manière  de  Borda»  Reicbenbach  fait  porter  la 
Imette  sur  un  cercle  concentrique  à  celui  qui  porte  la  di- 
nôoo.  Ce  cercle  intérieur  tourne  si  juste  dans  l'autre ,  qu'on 
s'aperçoit  aucun  interstice,  pas  même  la  lumière  entre  les 
den  cercles  ;  alors  les  yerniers ,  qu'on  peut  multiplier  autant 
<Iii'oa  fondra ,  sont  exactement  dans  le  pkn;  on  juge  mieux 
b  coniddence  avec  les  traits  du  limbe ,  ce  qui  n'a  pas  lieu 
B  cxKtement  dans  les  alidades  qui  glissent  sur  le  limbe  « 
nalpé  la  précaution  de  les  tailler  en  biseau.  L'alidade,  après 
lui  certain  tems,  se  fausse  et  s'élève  au-dessus  du  plan. 

Bamsden  mettait  ainsi  deux  vemîers  opposés;  Borda  et 
Ileiclienbacli  en  mettent  quatre;  on  en  pourrait  mettre  davan- 
tage, mais  quatre  suffisent. 

79.  On  ajoute  à  la  commodité,  en  attachant  le  cercle 
entier  à  nn  axe  vertical ,  terminé  par  les  deux  bouts  en  cônes 
fii  tournent  dans  des  coquilles  (fig.  a5). 

Pour  rendre  Taxe  parfaitement  vertical,  on  a  deux  vis 
opposées  S  et  N ,  l'une  au  sud  et  l'autre  au  nord  ;  en  tour- 
Uni  Tune  et  détournant  Tautre  simnltanément,  on  fait  avan- 
cer la  coquille  C  dans  le  plan  du  méridien,  jusqu'à  ce 
fi'cn  donnant  à  l'axe  un  mouvement  azimutal  de  180^,  la 
kUe  du  niveau  se  retrouve  entre  les  mêmes  repères  dans  les 
deex  positions  contraires  de  Tinstrument. 

S  elle  ne  sort  pas  un  seul  instant  de  ses  repères ,  quoiqu'on 
donne  à  l'instrument  un  mouvement  de  36o^  en  azimut^  Taxe 
est  parfaitement  vertical  ;  mais  après  qa'il  est  rectifié  dans 
ie  sens  du  méridien,  il  pourrait  avoir  une  inclinaison  est  et 
Aestj  ce  que  le  niveau  indiquerait  quand  il  serait  à  90^  ou 


te  ASTRONOMIE. 

370'  an  o.  On  corrigerait  cette  erreur  comme  la  preniiin 
au  moyen  de  deux  vis  opposées,  l'une  à  l'est,    l'autre' 

L'instrument  serùt  alors  bien  exactement  vertical,  et  I 
s'écartait  de  cette  position  pendant  nne  série  d'obserration 
le  niveau  en  avertirait  et  donnerait  le*  moyens  de  corr^ 
l'errenr. 

8d.  Supposons  que  le  niveau  soit  dans  un  plan  parattili 
celui  du  limbe  ;  dans  le  méridien  ,  par  exemple  ,  si  l'a 
penche  vers  le  sud  et  se  rapproche  de  l'étoile  que  l'on  e 
serve,  la  bulle  montera  vers  le  nord;  on  rwtera  de  comU 
de  parties  de  l'échelle  du  niveau;  il  restera  à  savoir  le  n 
port  de  ces  parties  aux  secondes  de  l'arc  de  grand  ceft 
On  en  conclura  de  combien  te  zénit  de  l'axe  s' es*  rapproc 
de  l'astre ,  et  ce  qu'il  faut  ajouter  à  la  distance  sénit 
observée. 

Pour  connaître  ce  rapport ,  on  mettra  mi  objet  terres 
sur  le  El  ;  ensuite ,  par  le  mouvement  des  vie  S  et  N , 
donnera  une  inclinaison  de  3o  parties  du  niveau,  par  exentp 
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louglûiez  qne  la  lunette  ait  été  fixée  solidement  snr  le  zéro  , 
_  t  qaon  ait  fait  tourner  le  cercle  autour  de  son  centre,  pour 
■ener  la  lunette  à  l'étoile ,  la  lunette  sera  à  3o^  -{-  £  du 
jéutTiai,  si  l'étoile  est  à  3o%  et  Terreur  de  l'axe  =£. 
<Afrét  le  mouvement  azimutal ,  la  lunette  sera  i  3o^  —  £  de 
fiBême  zénit.  Pour  la  ramener  à  l'étoile ,  tous  serez  obligé 
:di  lui  donner  un  mouvement  r=:3o®-4~£+3o*' — ^£:=:6o^;  la 
•  framière  observation  ne  vous  aura  rien  appris,  la  seconde 
iDDi  donnera  la  double  distance  corrigée.  Vous  en  prendrez 
k  moitié. 

Les  difftances  observées  Se''  avant  et  après  le  passage  au 
acridien  ,  ne  différeront  des  distances  méridiennes  que  d'une 
fmitîté  abeolument  insensible  >  et  que  d'ailleurs  nous  appren- 
^kouf  i  calculer. 

Sa.  Commencez  les  observations  lo'  avant  le  passage,  et 
bîtct-en ainsi  lo  observations ,  une  par  cbaque  minute.  Faites- 
en  lo  après  le  passage  ,  vous  aurez  ao  observations  et  un  arc 
de  ao  foisSo^  ou  600^;  vous  aurez  en  10  erreurs  £  posi- 
tif» et  10  négatives  qui  se  seront  détruites;  vous  prendrez  le 
lÎBgtième  3o**  de  l'arc  total  600^^  ce  sera  la  distance  simple. 
L'arc  de  600^  n'est  sujet,  comme  l'arc  de  3o®,  qu'à  une 
orenr  meédiocre.  Supposons  lo''  d*erreur  dans  la  division  ;  cette 
erreur,  divisée  par  ao,  ne  donnera  que  o^,5  d'erreur  sur 
l'arc  simple  -,  ainsi ,  en  multipliant  les  observations  à  volonté  , 
TOUS  diminuerez  en  même  raison  les  erreurs  de  la  division» 
ipi  deviennent  insensibles.  Cette  idée  est  due  originairement 
à  Hajer,  mais  on  n'en  avait  tiré  aucun  parti  avant  Borda. 

La  multiplication  des  angles  remédie  encore  à  l'erreur  du 
pointé  ,  c*est-à-dire ,  à  l'erreur  commise   en  pointant  la  lu- 
nette à  l'étoile,  en  mettant  la  lunette  sous  le  fil.  Cette  erreur 
n'étant  soumise  à  aucune  loi,  sera  souvent  additive  et  sou-* 
vent  soustractive  ;  il  y  aura  une  compensation  plus  ou  moins 


83.  Nous  supposons  que  l'objet  reste  invariablement  à  la 
même  distance  du  zénit ,  et  cela  est  vrai  d'un  objet  terrestre  , 
d*une   montagne  ou  d'une  tour^  et  non  d'une  étoile.   AI^s 
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la  Trigonométrie  nons  enseigaera  à  calculer  les  Tariatûnu  di^ 
distances  zénitales  aux  awTironi  du  méridien.  Connûasant  dt'*- 
combien  l'obNrration  a  précédé  oo  «uivi  le  passage,  nons  un- 
rons  de  combien  la  distance  xénitale  observée  est  plus  grandi'* 
on  plus  petite  que  la  distance  méridienne.  Si  elle  eit  trap 
grande,  nons  retrancherons  cet  excès  de  l'arc  obseiré;  chaqna 
obierration  partielle  aura  sa  correctian  particnlière;  la  sominn 
de  ces  corrections  sera  la  correction  de  l'arc  total  de  Botf,  Jt 
suppose  qu'elle  soit  — 15',  l'arc  se  rédoit  i  69,9° 45', 

dont  le  ao*  est 39. 5g.  i S*. 

Ce  sera  l'arc  simple  od  la  distance  vraie  ;  en  effet,  . .. 

■ —  =  o'.tS  :=  45'  à  retrancher  de  3c'. 
no  "         ^^ 

84-  ^es  avantages  sont  immenses,  mais  îb  sont    adieria 

par  un  petit  inconvénient.  Pour  placer  ainsi  i'axe  solidement 

entre  deux  coquilles,  il  faut  un  local  préparé  tout  exprès. 

Une  fois  en  place ,  on  ne  pent  le  placer  ûllenrs  sans  beanoonp 

de  travail ,  de  temn  et  de  dépense.  On  a  sn  rendre  l'instn^ 

nient  portatif,  en  variant  la  construction  ;  c'est  même  par  U 


a  pas  d'erreur  dans  cette  dnuble  distance,  car  la 
st  resté  ,  nu  a  été  ranifié  à  ia  même  positinn  «jue 
première  ob^e^v£ltifln  :  c'est  le  même  diamètre  de  t'ins- 
qui  est  hnrizontal;  c'est  par  coniéqnent  le  inèm«  qui 
oA.  Quoiqu'on  ne  sachv  paaqnel  »t  le  diamétra  qui 
é  yen  le  zènit,  on  sait  qne  c'e!<t  la  même,  etqna  la 
I  fait  ua  chemin  égal  i  la  double  dîrtance  ;  cette  doubla 

eU  donc  connne  anssi  bien  que  à  l'axe  eût  été  attaché 
«nenrpar  las  deux  bouts  ;  on  n'a  pas  besoin  de  con- 
I  valeur  des  parties  dn  nivean ,  puistpi'il  n'a  point 

de  TariitioB  ;  le  cercle  mobile  est  plne  aisé  â  cons- 
t'astronome  dépend  moins  de  l'habileté  de  l'artiste  ; 
laat  est  portatif  et  n'a  pas  besoin  da  Térification  j 
ition  n'est  gnères  plus  longue  ;  il  salTit  que  les  deux 
torssoîent  égalsment  attentifs ,  également  •cmpnlenz. 

construction  ingénieuse  a  précédé  l'autre  ,  et  elle  est 
oïda.  Elle  loi  était  nécessaire  ;  il  Tonlait  un  cercla 
;  elle  était  pins  difficile  à  imaginer ,  on  plutôt  on  avait 
'  esamples  da  l'antre ,  fini  n'est  qn'nn  axa  substitué  à 
,  «t  cet  axe  vertical ,  imaginé  par  Ramkden,  re»- 
lemconp  i  l'axe  incliné  des  équatotiaux  de  Grafaam , 
V  £tra  question. 
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oufBsamment  prolongé ,  il  représentera  Taxe  du  monde  autoni 

duquel  le  soleil  tourae  imifonDêmeiit. 

Que  cet  axe  tourne  en  P  dans  une  coquille ,  eu  B ,  et  en  f 
dans  deux  collets  dont  l'un  est  au  centre  du  cadran  inuno' 
bile  5D  dont  mSa  est  la  méridienne. 

Placez  sur  cet  axe  à  angles  droiti  l'alidade  ACE  attachée  en 
C  par  au  boulon ,  A£  représentera  l'éqnateur.  Une  étoile  siiii 
déclinaison  et  au  méridien  serait  vue  à  travers  les  pianulesE,  A; 
à  mesure  qu'elle  tournera,  poussez  du  doigt  l'alidade,  die 
fera  tourner  l'axe  Vp  dans  ses  collets  ;  elle  entraînera  l'ai- 
guille aB  que  je  suppose  placée  sur  o  heure.  L'aiguille  par  soa 
mouvement  mesurera  le  mouTement  de  l'étoile ,  et  tous  verras 
que  l'aiguille  fera  également  i5°  par  heure  ;  donc  le  moiiTft<; 
ment  de  l'étoile  est  uniforme. 

88.  Si  l'étoile  est  hors  de  l'éqnateur ,  donnez  &  l'alidade  m 
mouvement  égal  à  la  déclinaison  de  l'étoile ,-  de  60°  ai  la  dé- 
clinaison'est  de  £0°,  enaorteqae  l'angle  ACP  qui  était  de  ^tf 
devienne  go* +fio°^i.^°  si  la  déclinaison  est  boi^e.  Mrttei 
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U  sur  un  cercle  divisé  dont  le  zéro  soit  sur  le  rayon  parallèle  à 
Vp  ;  que  ce  cercle  soit  fixé  par  des  vis  en  j;  et  ^  à  l'axe  Pp 
Validade  tournant  sur  ce  cercle ,  vous  indiquera  la  distance 
pCA'  de  rétoile  au  pôle ,  si  vous   ne   la  connaissez  pas  ;  si 
TOUS  la  connaissez  ,  arrêtez  Talidade  sur  le  degré  qui  marqua 
cette  distance ,  et  vous  serez  sûr,  eu  faisant  tourner  l'axe,  que 
rètoUe  passera  par  le  milieu  de  la  lunette.  Si  de  plus  Vous 
savez  i  quelle  heure  elle  passe  au  méridien^  etqn'elle  y  ait 
passé  depuis  trois  heures ,  par  exemple ,  tournez  Taxe ,  en* 
sorte  que  Taiguille  ag  couvre  la  ligne  de  3  heures,  l'étoile  sa  * 
trouvera  au  milieu  de  la  lunette.  C'est  par  ce  moyen  que  de 
jour  on  trouve  des  astres  qui,  sans  ce  secours,  seraient  in- 
visibles. 

gi.  Vous  pourrez  observer  de  même  le  soleil.  L'aiguille  ag 
vous  marquera  l'heure  avec  plus  de  précision  que  le  meilleur 
cadran.  L'heure  qu'elle  marquera  sera  l'heure  civile ,  parce 
que  l'aiguille  divisera  la  course  du  soleil  en  a4  parties  égales  ; 
comme  elle  divise  celle  des  étoiles ,  seulement  pour  suivre  le 
soltti ,  il  faudra  donner  à  la  machine  un  mouvement  un  peu 
plus  lent  que  pour  l'étoile. 

9a.  Quand  le  plan  du  cercle  de  déclinaison  MO  est  dans 
une  position  verticale ,  et  que  l'étoile  est  sur  le  £1  du  milieu 
de  la  lunette ,  il  est  évident  que  l'étoile  est  à  son  plus  grand 
degré  de  hauteur  ou  au  plus  haut  point  de  son  arc  ;  elle  ne 
peut  que  baisser,  ce  qui  se  voit  au  mouvement  conique  que 
Ton  est  forcé  de  donner  à  la  lunette  pour  suivre  l'étoile  ;  quand 
k  cercle  de  déclinaison  est  vertical ,  il  est  dans  le  plan  PLp 
dn  méridien  ;  ainsi  tous  les  astres  sont  à  leur  plus  grande  hau- 
teur quand  ils  sont  au  méridien  dans  leur  passage  supérieur  ; 
ils  sont  dans  leur  plus  grand  abaissement  dans  leurs  passages 
inférieurs  au  méridien ,  car  ils  sont  alors  dans  la  partie  op* 
posée  et  la  plus  basse  de  leur  parallèle.  Mais  dans  ce  dernier 
pasage ,  il  n'y  a  que  les  étoiles  circompolaires  qui  soient  visi- 
tes, les  autres  sont  sous  l'horizon. 

93.  On  appelle  étoiles  circompolaires  les  étoiles,  dont  la 
dktoce  polaire  est  moindre  que  la  hauteur  du  pôle  ,  ou  que 

5 
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la  distance  polaire  an  peiot  nord  de  l'horizon.  Les  anciens  let 
distinguaient  sons  le  nom  d'arcliquet,  c'est-à-dire  de  l'Ourtet 
parce  que  l'Oarse  est  une  constellation  voisine  àa  pôle;  ils  appe- 
laient   cercle  arctitjue   celui   dont  la  circonférence  en£eniM    . 
toutes  les  étoiles  qni  ne  se  conchent  jamais. 

g4-  Tout  ceci  suppose  que  l'axe  F/>  de  la  machine  M  diriga 
«xactement  au  pôle,  et  qu'il  est  parallèle  à  l'axe  du  méri- 
dien. Les  observations  qui  nous  ont  servi  à  tronver  la  direction 
de  l'axe  ne  promettent  pas  cette  exactitude.  L'instrument 
anra  besoin  de  vérifications ,  elles  seront  trés^fadles. 

La  première  est  de  voir  n  la  traverse  PL  est  bien  boiï- 
xontale  ;  c'est  ce  que  nous  indiquera  le  niveau  i  bulle  d'air. 

La  seconde  est  de  s'assnrer  de  la  poùtion  verticale  du  Inoa- 
tant  LR ,  on  le  fait  au  moyen  du  fil  i  plomb. 

La  troisème ,  de  savoir  si  l'angle  LP/i  est  bien  celai  da  la 
bantenr  du  pûle.  Observez  l'étoile  an  méridien  gapérieur ,  et 
à  l'instant  où  l'étoile  va  passer  au  fil  de  la  lunette ,  fixez  l'ali- 
dade contre  le  limbe ,  ensorte  que  l'étoile  soit  coupée  en  deux 
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ii  division  du  cercle  de  déclinaison ,  puisque  nous  n'avons  fait 
anctto  usage  des  distances  marquées  sur  le  cercle,  et  que  les 
deux  distances  dont  nous  avons  pris  la  différence ,  sont  comp« 
tées  du  même  point  de  zéro  et  sur  le*  même  arc  du  limbe. 

Pour  vérifier  le  zéro  qband  l'axe  sera  rectifié,  nous  mesu«- 
rerons  la  distance  polaire  absolue  dans  les  deux  passages,  la 
Boitié  de  la  différence  serait  l'erreur  de  coUimation  ou  du 
point  zéro.  On  la  corrigerait  comme  celle  du  quart  de  cercle, 
en  faisant  mouvoir  le  réticule  de  la  lunette. 

96.  Enfin ,  nous  avons  supposé  que  PLR  est  bien  dans  le 
plan  du  méridien.  Pour  nous  en  assurer,  mesurons  la  distance 
polaire  6*  avant  et  6*  après  le  passage.  Si  les  deux  distances 
sont  %ales ,  la  maehine  est  dans  le  plan  du  méridien.  Si  elles 
soDt  inégales,  la  demi-somme  sera  la  véritable  distance.  Mettez 
la  lunette  â  cette  distance ,  puis  sans  donner  aucun  mouve- 
ment ao  point  P ,  poussez  le  montant  LR  horizontalement  de 
la  quantité  nécessaire  pour  que  Tétoile  soit  sons  le  fil.  Au  lieu 
de  pousser  ainsi  l'instrument ,  ce  qui  est  assez  difficile ,  faites 
visage  de  deux  vis  horizontales,  entre  lesquelles  tournera  l'axe  p; 
en  tournant  l'une  et  détournant  l'autre ,  vous  pousserez  l'axe 
vers  le  point  où  vous  avez  trouvé  la  distance  polaire  plus 
grande,  vous  le  ferez  avancer  de  la  demi-différence  trouvée, 
et  Taxe  sera  dans  le  méridien. 

Cette  Térification  n'est  pas  sujette  i  la  même  erreur  que 
celle  de  la  hauteur  du  pôle  ou  de  l'angle  LPp. 

La  hauteur  se  corrige  facilement  au  moyen  de  deux  autreii 
vis,  entre  lesquelles  tourne  pareillement  l'axe  P/y;  mais  les  vis 
sont  vertîc^es ,  l'une  au-dessus ,  l'autre  au-dessous  de  l'axe. 

Quand  la  nuchine  sera  dans  le  plan  du  méridien ,  si  nous 
observons  l'heure  du  passage  supérieur,  et  celle  du  passage 
inférieur  a  la  pendule  sidérale ,  nous  trouverons  que  Tinter- 
Ville  est  exactement  de  la  heures.  S'il  s'en  fallait  de  quel- 
qnes  secondes ,  ce  serait  uoe  preuve  que  la  machine  n'est  pas 
«ocore  parfaitement  dans  le  méridien ,  mais  il  s'en  faudrait  de 
bien  peu,  et  nous  verrons  plus  loin  l'usage  qu'on  pourrait  .faire 
fa  obsenrations  pour  corriger  tout-à-fait  l'erreur. 

5.. 
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97.  Ptolémée  en  notu  donnaot  la  description  Baccincte  ds 
celte  machioe  à  Uquelle  les  modenies  ont  ajouté  tout  ce  «jni 
lui  donne  de  la  précision ,  comme  la  Innette  ,  le  micromètre  , 
le  niveau  i  bulle,  ne  rapporte ncune  observation ,  n'indique 
presque  aucun  des  usages;  c'est  peut-être,  comme  pour  son 
qaart-^e-cercle ,  une  idée  qui  n'avait  pas  été  mise  en  pra^ 
tique.  Presque  toutes  les  obserratioas  qui  nous  restent  de 
l'école  d'Alexandrie,  ont  été  faites  à  un  instrtunent  qui 
n'était  rien  que  la  ipbère  armîllaire. 

g8.  La  sphère  armillaire  e^t  trop  connue  pour  qne  nous  en 
donnions  ici  une  description  ;  nous  diront  seulement  en  qn<M 
elle  dilTère  des  armilles  d'Alexandrie. 

On  en  avait  d'abord  -sqpprimé  le  pied  et  l'horizMi ,  qnî 
n'aurait  fait  que  gêner  les  observateurs.  On  n'avait  conservj 
de  l'aTe  que  les  parties  voisines  des  p61ea  qui  servaient  à 
joindre  les  ditTérens  cercles  de  l'instrument.  Ces  deux  parties 
de  l'axe  ,  prolongées  hors  de  la  sphère ,  servaient  encore  à  la 
placer  exactement  dans  le  méridien  et  â  la  hauteur  conve- 
nable, comme  nous  avons  dit  à  l'article  de  l'équatorial. 
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két  bordée  de  deux  Elets  étroits  de  lumière  «  et  quand  ces 
fieU  étaient  de  largeur  bien  égale  ^  on  jugeait  que  le  centre 
do  soleil  était  dans  le  plan  de  l'équattur.  C'était  l'instant  do 
Téquinoxe.  Mais  il  eût  fallu  pour  cela  que  Téquateur  de  la 
BacUde  fût  bien  parallèle  à  l'équateur  céleste  et  terrestre  ; 
et  les  astronomes  d'Alexandrie  paraissent  n'avoir  jamais  connu 
à  i5'  près  la  hauteur  de  Téquateur. 

La  réfraction  dont  nous  parlerons  ci-après ,  qui  élève  iné- 
galement le  soleil  aux  dilTérentes  heures  du  jour,  troublait 
m  pen  l'observation  ^  et  il  est  arrivé  plusieurs  fois  qu'on  a 
eo  deux  observations  de  Téquinoxe  à  cinq  ou  six  heures  de  dis- 
tance 9  ce  qui  avait  droit  d'inquiéter  Hipparque  et  Ptolémée 
qui  ne  savaient  trop  comment  expliquer  ce  phénomène. 

joo.  L'équateur  aurait  pu  servir  encore  à  trouver  le  tems 
•îdéral  et  solaire,  mais  on  n'en  voit  aucune  trace  bien  pré- 
cise dans  Ptolémée.  On  y  entrevoit  seulement,  qu'il  pouvait 
servir  a  marquer  les  passages  des  astres  au  mtridien.  Pto- 
lémée n'explique  ea  aucun  endroit  comment  il  déterminait 
llieure  d'un  phénomène. 

loi.  L'écliptique  des  armilles  faisait  un  angle  de  u3*  Si'avec 
l'équateur.  L'intersection  des  deux  cercles  était  à  l'un  des 
colores  qui  s'appelle ,  pour  cette  raison  ,  colure  des  équinoxesi 
Les  plus  grandes  déclinaisons  avaient  lieu  dans  l'autre  colure 
qui  s'appelait  colure  des  solstices. 

L*éc1îptique  était  divisée  en  ses  SGç**.  On  tournait  vers  le 
wleil  le  point  qui  marquait  ce  jour-là  la  longitude  :  alors  la 
partie  convexe  et  antérieure  de  l'écliptique  devait  ombrager 
la  partie  concave  opposée.  La  sphère  armillaire  était  posée 
comme  la  sphère  céleste  ;  on  pouvait  lire  sur  l'équateur  et 
Técliptique  les  points  qui  étaient  alors  au  méridien.  . 

A  l'endroit  qui  répondait  au  soleil  on  plaçait  une  pinnule 
mobile  ,  une  autre  pinnule  au  point  opposé  ,  et  Ton  faisait 
•insi  suivre  i  la  machine  le  mouvement  du  soleil  ;  dès  qu'on 
ippercevait  la  lune,  on  prenait  sa  distance  au  soleil  le  long  de 
l'édiptique  ;  et  quand  le  soleil  venait  à  se  coucher,  on  se  servait 
i  la  lune   pour  régler  le  mouvement  de  la  machine.   On 
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prmaît  le  long  de  l'écliptiqne  U  distance  de  la  lane  à  tfne  pla^ 
nète  DU  à  une  étoile,  et  Ton  connaïaHÎt  la  loogitnde  da  cet 
aatr'^  ;  le  toleil  et  nirtoat  la  lune  avait  daaa  l'interTalle  des 
obserrations  un  mouvement  dont  on  tenait  compte,  en  cal- 
culant la  lon^tude  de  l'astre  ;  c'eat-i-dire  le  point  de  l'éclip- 
tique  où^  répondait  alors  perpendiculairement. 

102.  Pour  mesurer  la  distance  de  la  lune ,  Ou  de  la  planète 
i  l'écliptiqne ,  on  avait  un  cercle  mobile  qui  tonmait  i  Tolonté 
autour  des  pôles  de  l'écliptiqne  placés  à  a3°  5i'despdlesde 
l'équateur;  on  amenait  le  cercle  de  latitude  dans  la  direction 
de  l'astre ,  on  j  plaçait  des  pinnoles  mobiles ,  semblables  i 
celles  dont  on  se  servait  pour  le  soleil ,  i  travers  on  le  long 
desquelles  on  pouvait  viser  à  l'étoile.  Le  cercle  de  latitude, 
par  son  intersection  avec  l'écliptique ,  indiquait  la  long^- 
tud»,  et  l'arc  compris  entre  la  pionnle  et  l'éeliptiqDa  était  la 
latitude  de  l'astre.  Ce  cercle  mobile  ressemblait  beaucoup 
à  celui  qni  porte  le  soleil  dans  les  spliëres  armillaires  mo- 
dernes. Il  servait  à  déterminer  la  position  des  étoiles. 
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fous  tracerez  les  parallèles  de  10  en  io*j  on  plus  serrés  si  vous 
Toalez.  Par  les  deux  pôles  et  tous  les  points  de  division  de 
Féquateor,  faites  passer  des  grands  cercles  qui  seront  des 
cercles  de  déclinaison ,  ou  cercles  horaires  ;  ils  auront  tous 
leurs  pôles  dans  l'équateur  et  i  go^  du  point  où  ils  traversent 
réqnateur.  Aux  deux  pôles  placez  deux  pointes  autour  des- 
quelles vous  ferez  tourner  un  grand  cercle  dont  la  circonfé- 
reoce  intérieure  embrassera  exactement  votre  globe ,  ce  cercle 
sera  le  méridien  de  la  machine  ;  vous  le  diviserez  en  quatre 
fob  90*,  i  partir  soit  de  l'équateur,  soit  des  pôles,  k  yotre 
volonté. 

106.  Placez  ce  cercle  ainsi  préparé  dans  les  deux  écban* 
cnires  d'un  cercle  également  divisé  qui  représentera  l'horizon. 
Au  moyen  d'un  fil  placé  dans  le  méridien,  orientez  yotre 
machine ,  de  manière  que  les  points  est ,  sud ,  ouest  et  nord 
de  rhorizon  artificiel  répondent  aux  quatre  points  cardinaux 
du  monde ,  élevez  le  pôle. de  la  machine  sur  son  horizon ,  du 
même  nombre  de  degrés  que  le  pôle  du  monde  est  plus  élevé 
qoe  l'horizon  du  lieu.  Votre  globe  ainsi  placé  sera  concen- 
trique à  la  sphère  céleste  ,  et  l'axe  du  globe  parallèle  i  l'axe 
da  monde  se  dirigera  aux  deux  pôles  de  la  rotation  diurne. 

107.  Tout  étant  ainsi  disposé  ,  attendez  qu'une  belle  étoile 
paraisse  i  l'horizon  oriental  (  ou  occidental.  )  Voyez  sur  l'ho- 
rizon (I.  10  )  à  quelle  amplitude  elle  répond.  Supposons 
10*^  vers  le  nord,  prenez  sur  l'horizon  du  globe  une  amplitude 
pareille,  et  sur  le  pomt  du  globe  qui  répond  à  cette  amplitude, 
£ijtes  une  marque  qui  représentera  yotre  étoile. 

Quatre  minutes  plus  tard ,  je  suppose  que  vous  voyiez  lever 
une  autre  étoile  à  1 5* d'amplitude  est-sud^  faites  tourner  le 
globe  d'iûi  degré  juste  ;  c'est-à-dire ,  faites  passer  par  l'horizon, 
«n  degré  entio'  de  l'équateur,  à  partir  du  point  qui  était  i  l'ho- 
rizon 9  quand  la  première  étoile,  s'est  levée ,  le  globe  aur# 
suivi  la  sphère  céleste;  il  aura  la  position  convenable  pour 
marquer  la  place  de  la  seconde  étoile. 
Une  heure  après  une  autre  étoile  se  lève  à  a5f^  d'amplitud» 
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sud  ;  je  fais  passer  par  l'horizon  t5'  depuis  la  preniîère  étoile, 

et  je  marque  la  place  de  la  troisième  et  ainsi  de  suite. 

L'une  quelconque  des  étoiles  obaerrées  ainsi  dans  une  même 
nuit,  pourra  serrir  à  placer  de  la  même  manière  une  étoile 
quelconque  observée  dans  une  autre  nuit.  Ainsi,  en  moiris 
d'un  an  on  pourra  placer  sur  le  globe  toutes  les  étoiles  qui  se 
lèvent  et  se  coucbent  sur  Tborizon  du  lieu. 

108.  Quand  vous  aurez  obaerré  le  lever  d'une  étoile  vers  la 
matin,  attendez  que  le  soleil  soit  i  l'horizon,  vous  le  placerez 
de  même  sur  la  sphère  étoilée. 

Marquez  ainsi  la  place  du  soleil  tous  les  jours  de  l'année 
où  le  lever  sera  visible ,  vous  aurez  la  trace  du  soleil  dans  la 
sphère  des  fixes ,  vous  verrez  qu'elle  est  un  grand  cercle  de 
la  sphère ,  que  ce  cercle  est  incliné  d'environ  a3'^  &  l'équa- 
teur.  Vous  aurez  même  le  mouvement  vrai,  et  vous  vous  ap- 
percevrez  que  le  mouvement  du  soleil  sur  son  cercle  n'est  pas 
tout -^-f ait  uniforme. 

10g.  L'écliptîque  sera  donc  tracée  sur  votre  globe,  et  même 
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111.  n  est  à  remarquer  que  les  figures  formées  sur  le  globe 
r  les  groupes  d'étoiles  ^  s*y  présenteront  d'une  manière  ren* 
née ,  ensorte  que  ce  qui  sur  le  globe  paraîtra  à  droite  , 
n  TU  dans  le  ciel  à  la  gauche;  c'est  que  nous  voyons  le 
A  au  centre  et  sur  la  surface  concave,  au  lieu  que  nous 
immes  placés  en  dehors  du  globe.  Mais  si  Ton  calque  d'après 
e|^be  et  snr  un  papier  transparent,  les  groupes  remarquables 
Tétofles^  en  retournant  le  papier,  on  verra  sur  la  carte  les 
;roapes  teb  qu'ils  paraissent  dans  le  ciel.  On  aura  ainsi  des 
cartes  des  diverses  constellations.  On  appelle  ainsi  des  axnsLs 
d'étoiles  autour  desquelles  on  dessine  une  figure  dont  les  dif- 
férentes parties  servent  à  désigner  les  différentes  étoiles  du 
groupe,  sans  avoir  besoin  de  leur  imposer  à  chacune  des 
noms  particuliers.  Il  restera  des  lacunes  à  remplir. 

113.  Les  étoiles  situées  vers  les  deux  pôles,  échapperont 
i  cette  méthode ,  qui  est  probablement  celle  des  premiers  au- 
teurs des  andens  zodiaques  et  des  principales  constellations. 
Mais  on  a  pu  les  placer  à  vue  et  relativement  aux  étoiles 
voisines  qui  se  lèvebt  et  se  couchent.  Ptolémée,  pour  les 
placer  sur  son  globe ,  employait ,  comme  pour  toutes  les  autres 
étoiles ,  les  différences  de  longitude  et  de  latitude  observées 
aux  armilles  (  10a  ).  Il  avait  pris  Sinus  pour  point  de 
départ. 

ii5.  Yoili  tout  ce  ^uon  sait  des  globes,  des  armilles  des 
Grecs.  Ce  dernier  instrument  est  trop  peu  sûr ,  il  est  aban- 
donné depuis  long-tems;  les  modernes,  dans  leurs  observa- 
tioM,  rapportent  tout  à  Téquateur,  sauf  à  réduire  à  Féclip- 
tiqne,  par  le  calcul,  tous  les  mouvemens  dont  Técliptique 
^  la  mesure  la  plus  naturelle. 

11 4-  Aujourd'hui  l'observation  d'un  astre  se  compose  de 
d(ox  observations  partielles.  L'une  consiste  à  prendre  la  dis- 
t>oce  méridienne  au  zénit;  on  y  ajoute  la  distance  du  pôle 
M  zémt ,  et  l'on  a  la  distance  polaire  de  l'astre ,  s'il  a  été 
<*WTé  entre  le  zénit  et  le  point  sud  de  l'horizon.  S'il  a  été  ob- 
*cné  entre  le  zénit  et  le  point  nord ,  on  retranche  la  distance 
I  z^oiUle  de  la  distance  du  pôle  au  zénit ,  pour  avoir  la  distance 
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polaire;  enGn,  si  l'aitie  a  été  obunré  dus  iou  passage !»•. 
férieur ,  on  retranche  la  dUtaoce  da  pôle  au  zénit ,  de  la  . 
distance  zénitale  observée  ;  le  reste  est  la  distance  polain.  , 
Cette  observation  était  facile  à  ioia^er  et  iexécnter,  puisque 
l'on  part  de  deux  points  bien  fixes  ,  dont  l'un  pent  se  tromrar  ,, 
à  tout  moment  et  l'antre  chaque  )oar,  ainsi  que  nou  l«  , 
dirons,  et  que  l'indique  l'article  g4* 

ii5.  La  seconde  observation  consiste  iobserver  combiei  ., 
d'heures,  de  minutes  et  de  secondes  la  pendnle  a  maïqiii 
entre  le  passage  do  point  équinoxial  de  l'écliptiqae  et  de 
l'équatenr,  et  le  passage  de  l'astre;  on  en  coqcint  le  poiat 
de  l'équatenr  qui  passa  au  méridien  avec  l'astre  ;  c'est  ce  qu'ai 
appelle  atcention  droite.  Nous  en  donnerons  la  raijes. 

116.  Le  complément  de  la  distance  polaire  est  ladécUsai» 
son,  ou  la  distance  i  l'équateurj  qoand  on  connut  i  qud 
point  de  l'éqnateur  un  astre  répond,  et  à  quelle  distance  il 
est  de  l'équateur,  sa  position  est  entièrement  détarminét. 

117.  Ces  deux  observations  peuvent  se  faire  au  même  ins- 
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tenniDes  chacun  par  un  cylindre  qu'on  nomme  /ou— 

liUon;    l'un  des  tourillons  est  creux,  pour  laisser  passer  la 

ImiièTe  d'une  bougie  qui ,  réfléchie  par  un  miroir  incliné  de 

4^k  l'une  des  parois  du  tube,  est  renvoyée  parallèlement 

i  Taxe  du  tube ,  pour  éclairer  l'intérieur  de  la  lunette  et 

xodre  râibles  les  fils  du  réticule  placé  au  foyer. 

Ce  réticule   est  composé  de  cbq  fils  verticaux  également 
foncés  et  traversé»  par  un  fil  horizontal. 

On  pose  les  tourillons  dans  deux  supports  ou  coussinets 
farmés  l'im  et  l'antre  de  deux  plans  inclinés  que  le  cylindre 
le  touche  que  suivant  deux  lignes ,  pour  éviter  trop  de  frot- 
tement. L'un  de  ces  supports  peut  s'élever  ou  s'abaisser  de 
qodqiies  millimètres^  pour  amener  Taxe  de  rotation  à  une 
posîdoa  horizontale ,  qu'on  vérifie  au  moyen  d'un  niveau  soit 
i  fil ,  soit  à  bulle. 

L'antre  touriDon  peut  être  poussé  en  avant  ou  en  arrière , 
dans  une  érection  parallèle  à  la  méridienne ,  afin  de  pou-> 
voir  amener  )a  lunette  dans  le  plan  du  méridien. 

A  l'un  des  bouts  de  l'axe  est  attachée  une  alidade  qui ,  tour* 
liant  avec  lut,  indique  sur  un  demi-cercle  vertical  dont  le 
ctntre  est  dans  le  tourillon ,  l'inclinaison  qu'on  donne  à  la 
laoette  quand  on  la  fait  mouvoir  dans  le  plan  du  méridien  ; 
en  effet ,  quand  l'axe  de  rotation  est  bien  horizontal  ^  la  lu- 
nette qui  est  perpendiculaire  à  cet  axe  ^  ne  peut  tourner  que 
dans  le  plan  d'un  vertical. 

119.  Vous  reconnmtrez  que  l'axe  optique  est  perpendicu- 
laire i  l'axe  de  rotation ,  si  une  inire  horizontale  que  vous 
aves  placée  dans  la  direction  de  la  lunette ,  ensorte  qu'elle 
ioit  coupée  par  le  fil  vertical  du  milieu ,  se  retrouve  sous  le 
■éme  fil  qnand  vous  aurez  retourné  la  lunette  bout  pour 
bout,  c'est-à-dire  4  que  vous  aurez  placé  le  tourillon  qui  est 
1  Totre  gauche  sur  le  support  ou  coussinet  de  la  droite ,  et 
icdproqaement. 

Si  le  fil  s'est  écarté  de  la  mire,  le  chemin  qu'il  aura  fait 
•ti  le  double  de  rinclinaison  de  l'axe  optique  sur  l'axe  ho- 
'ttootal.  Vous  ferez  rétrograder  le  fil  de  la  moitié  de  cette 
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inclinaison  ;  en  tournant  la  vi»  du  réticule  au  moyen  d'une 
clef  qui  ressemble  à  celle  â*une  montre.  Remarquez  le  point 
que  couvre  le  fil  après  cette  correction  ;  et  pour  voir  h  voua 
ayez  bien  corrigé  Terreur ,  retournez  la  lunette  en^orte  qu'elle 
se  retrouve  dans  sa  première  position  ^  alors  iii  le  fil  couvre 
le  même  point  qu'il  couvrait  avant  le  second  retournement , 
l'axe  est  perpendiculaire;  s'il  reste  une  erreur,  elle  sera  bien 
moindre }  corrigez- en  la  moitié  de  la  même  manière  et  véri-» 
fiez  de  même  en  tournant  encore  la  lunette,  et  ainsi  de  suite ^ 
jusqu'à  ce  que,  dans  deux  positions  consécutives,  le  Gl  couvre 
exactement  le  même  point  de  la  mire  horizontale.  On  réitère 
cette  vérification  de  tems  à  autre ,  pour  s*a<surer  que  la  po« 
eîtion  de  l'axe  optique  ne  change  pas.  Avant  chaque  obser- 
vation ,  on  examine  si  l'axe  de  rotation  est  bien  horizontal  » 
ce  qui  se  voit  par  le  niveau. 

120.  Voici  la  manière  de  faire  cette  épreuve:  accroche» 
le  niveau  à  l'axe  et  remarquez  à  quel  point  de  l'échelle  ré* 
pond  une  des  extrémités  de  la  bulle  ;  retournez  le  niveau  » 
c'est-à-dire,  accrochez  à  gauche  le  crochet  qui  était  à  droite, 
et  réciproquement  ;  si  le  même  bout  de  la  bulle  répond  en- 
core au  même  point,  l'axe  est  horizontal;  s'il  y  a  une  dif- 
férence,  corrigez-en  la  moitié  au  moyen  de  la  vis  verticale 
du  coussinet,  et  Taxe  sera  horizontal;  il  ne  s'agira  plus  que 
de  savoir  s'il  est  dans  le  méridien. 

Pour  cela ,  observez  le  passage  d'une  étoile  circompolaire  ; 
12  heures  après,  observez  la  même  étoile  à  son  passage  in- 
férieur ,  si  le  premier  était  supérieur,  ou  réciproquement. 

Si  l'intervalle  est  juste  de  la  heures  sidérales,  la  lunette 
est  dans  le  méridien. 

Si  l'intervalle  est  moindre  que  de  12  heures  ,  la  lunette  dévie 
du  nord  à  l'ouest ,  si  l'étoile  a  parcouru  son  demi-cercle  occi- 
dental; elle  dévie  du  nord  à  l'est,  si  l'étoile  a  décrit  son 
demi- cercle  oriental. 

Tournez  la  vis  horizontale  de  l'un  des  coussinets ,  et  répétez 
l'observation  et  la  correction,  au  moyen  de  lavis,  jusqu'à 
ce  que  l'intervalle  soit  exactement  de  la  heures» 
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i .  Tels  sont  les  instnimens  principaux  de  rAatronomfe 
nme.  La  lunette  méridienne  sert  à  observer  ayec  une 
Uioir  presqu'încroyablejes  passages  au  méridien;  le  cercle 
t  quart  de  cercle,  à  mesurer  avec  une  exactitude  pareille 
li^ances  au  zénit;  réquatorial,  moins  susceptible  de  pré<- 
Oy  sert  pour  les  astres  qu'il  est  impossible  de  voir  au 
dieu ,  parce  qu'ik  y  passent  de  jour  et  qu'ils  ont  trop  peu 
umière. 

.  défaut  d*équatoriaI ,   on  emploie  au   même    usage  une 
>1e  lunette  garnie  d'un  réticule;  on  place  la  lunette  dans 

position  inyarial}le ,  et  on  attend  que  l'astre  que  l'on  veut 
erver  traverse  la  lunette ,  peu  de  tems  après  ou  avant  un 
"e  connu.  Le  réticule  sert  à  mesurer  les  diflférences  de  pas- 
e  et  de  distance  polaire  entre  l'astre  inconnu  et  l'étoile 
it  on  connaît  la  position;  on  en  conclut  la  position  de 
tre. 

laa.  Les  réticules  sont  de  plusieurs  espèces  ;   nous  avons 
k  décrit  le  réticule  le  plus  ordinaire ,  connu  sous  le  nom 

micromètre  ;  on  place  l'un  des  fils  parallèlement  à  l'équa- 
ir ,  ce  qu'on  reconnaît  à  ce  que  l'étoile ,  dans  son  mouve- 
!Dt  â  travers  le  champ  de  la  lunette,  ne  cesse  pas  un  instant 
tre  coupée  en  deux  par  le  fil  équatorial  ;  alors  le  fil  per- 
adiculaire  est  placé  dans  le  plan  d'un  cercle  horaire ,  c'est- 
lire,  d*nn  cercle  qui  se  dirige  au  pôle  du  monde.  La  différence 
i  passages  entre  les  deux  astres  est  leur  différence  d'ascen- 
n  droite  9  ou  l'angle  au  pôle  entre  leurs  cercles  de  décli^ 
SOQ.  On  mesure  la  différence  de  déclinaison  en  menant  le 
raeer  sur  l'astre  inconnu ,  à  l'instant  où  il  est  prêt  à  tra- 
r^er  le  fil  horaire.  Le  cadran  du  micromètre  indique  alors 
différence  de  déclinaison ,  et  l'observation  est  complète. 
is3.  Le  plus  simple  des  réticules,  si  on  peut  luijdonner  ce 
«i,eft  le  micromètre  circulaire  ;  il  est  composé  d'un  cercle 
1  épaisi  de  métal  (fig.  37).  On  observe  les  instans  où  les 
tt  astres  que  l'on  veut  comparer  entrent  dans  le  cercle , 
^iti  instans  où  ils  en  sortent.  Les  deux  astres  décrivent  des 
idei  différentes  ;  l'instant  qui  tient  le  miUeu  entre  l'entrée 
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et  la  sortie,  est  celui  où  l'astre  était  sur  le  milieu  delà  cof^, 
et  par  cODaéqueat  dans  le  cercle  horaire;  car  ces  cercles  mhi| 
tous  perpendiculaires  à  l'équateur  et  à  ses  parallèles  ;  la  dif-* 
féreuce  entie  les  deux  demi-sommes  des  tems  d'eutrée  et  d» 
sortie,  est  donc  la  difTérence  d'ascension  droite.  Quant  i  it 
différence  de  déclinaison,  on  l'obtient  d'une  majaière  ibff^ 
simple.  On  détermine  le  diamètre  du  micromètre  circulurei 
en  observant  combien  de  tems  une  étoile  équatoriale  emploii 
à  le  traverser  ;  la  moitié  de  ce  tems  est  le  tenu  du  rayon  dl 
cercle. 

ia4-  Le  tems  de  la  demi-corde  de  l'astre,  divisé  par  cefad 
du  rayon ,  est  le  sinus  d'un  angle ,  et  le  rayon ,  multî[ilii 
parle  cosinus  du  même  angle,  est  la  dilTéience  de  déclînaisM 
entre  le  centre  du  micromètre  et  l'a-itre.  Par  l'étoile  COnoM 
on  a  la  déclinaison  du  centre;  par  l'astre  incounn  on  A  k 
différence  entre  cet  astre  et  le  centre,  et  par  conséquent)! 
déclinaison  de  l'astre. 

laS.  Il  faut  une  attention  de  plus  quand  l'astre  a  vn 
déclinaison  qui  surpasse  i";  la  tems  de  la  corde  est  alors  plH 


LEÇON  III. 


79 


flaqonrs  il  fandra  multiplier  le  tems  observé  par  le  sinus  de 
kffistance  polaire,  pour  ayoir  le  tems  qu'emploierait  une 
Mie  équatoriale;  et  si  l'on  connaît  le  tems  d'une  corde  pour 
Kfuteiir,  il  faudra  diviser  ce  tems  par  le  sinus  de  la  dis- 

polaire»   pour  avoir  le  tems  qu'une  étoile  quelconque 

là  traverser  cette  corde. 
iiS.  Le  même  raisonnement  s'applique   à  l'intervalle  de 

EU  Terticauz  d'une  lunette  quelconque.  Soit  I  cet  in- 

toviDe  «a  tems  sur  Téquatenr  ;  il  sera  ^73-7  pour  une  dis- 


sin  A 


quelconque  A  an  pôle. 
Cette  formide  sert  i  calculer  une  table  des  intervalles  des 
Eb  pour  toutes  les  distances  polaires  ;  cette  table  sert  à  ré- 
dure  au  fil  du  milieu  une  observation  faite  i  l'un  des  fib 
ktérinx  d'une  lunette.  Quand  on  a  ainsi  réduit  toutes  les 
cbstryations  d'un  même  astre,  on  prend  le  milieu  entre  toutes , 
et  Ton  a  plus  de  certitude  que  si  Ton  s'était  contenté  d'un 
aenl  fil;  car  il  est  probable  que  toutes  les  erreurs  des  obser- 
laiiooB  ne  seront  pas  dans  le  même  sens,  que  si  l'une  a  été 
-  aarquée  trop  tard  de  ^  ou  ^  de  seconde ,  une  autre  a  été 
t  aarquéa  trop  tôt,  il  s'établira  presque  nécessairement  une 
I  compensation  plus  ou  moins  parfaite ,  et  au  lieu  d'une  er- 
l  reur  de  ^  ou  ^ ,  on  aura  ^  (de  la  somme  des  erreurs)  si  l'on 
j   a  observé  à  cinq  fib. 

Si  les  quatre  intervalles  des  cinq  fils  sont  absolument  égaux, 
on  prend  tout  simplement  le  cinquième  de  la  somme  des  cinq 
observations. 

197.  Après  ce  micromètre ,  le  plus  simple  de  tous  est  le 
létiottle  de  Cassini  ou  de  4^^  (Eg.  a8).  Partagez  le  cercle  en 
kut  partiee  égales,  par  quatre  diamètres  qui  se  coupent  au 
entre  9  et  le  réticule  sera  construit.  En  voici  l'usage.  Faites 
fM  l'étoila  décrive  l'un  des  diamètres  par  son  mouvement 
tune ,  et  notez  l'instant  où  elle  passe  au  centre  sur  le  Cl 
knire  du  milieu.  La  déclinaison  de  l'étoile  sera  aussi  celle 
éi  ototre  de  la  lunette.  Peu  après  on  avant ,  un  astre  in- 
Mum  traverse  le  réticule  parallèlement  au  fil  équatorial^  son 
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passage  au  El  horaire  du  milieu,  comparé  à  celai  de  l'étoile 
vous  donne  en  tems  la  dilTérence  d'asceDÙon  droite  ;  l«  tent 
que  l'étoîle  met  à  paiseï  de  l'on  des  Bis  obliqaea  au  fil  di 
milieu,  ou  du  fil  du  milieu  au  £1  oblique  suivant,  mnltiplii 
par  iSsind,  tous  donnera  l'arc  de  l'équateur  qui  répondt 
la  demi-corde  décrite ,  et  cette  demi-corde  est  la  différenoi 
de  déclinaison  ;  car  la  demi-corde  ,  le  fil  oblique  et  te  El  ho- 
raire forment  un  triangle  rectangle  qui  a  un  angle  de  45> 
l'autre  angle  est  donc  de  4^°  pareillement;  donc  la  denû- 
somme  est  égale  à  la  distance  au  centre  ou  à  la  différence 
de  déclinaison  ;  ainsi  (Gg.  a8)  la  demi-cords  em=Km  distance 
au  centre.  L'inconvénient  de  ce  réticule  est  que  les  Aad 
segmens  EAF ,  HBG  derieanent  inutiles,  ce  qui  diminue  b 
champ  de  !a  lunette. 

138.  Le  réticule  le  pins  en  nsage  est  celai  qu'os  appcUi 
rhomboïde.  Soit  (fig.  ag)  un  carré  RSTV  partagé  en  quatre 
carrés  égaux  par  tes  fils  AE ,  ZX  ;  des  pointa  A  et  E  menei 
les  fils  obliques  AV,  AT,  ER ,  ES    aux  quatre  angle*.  Ds 
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ftt  E  du  réticule.  Soit  à  présent  t  le  teins  qtt*ua 
j  emploie  à  traverser  Tun  des  huit  angles  duré'» 
nA  9era  la  diflTerence  de  déclinaison  entre  Tastra 
e  et  Tun  desw  points  A,  C^   E  de    la  lunette.' 
er  le  réticule  parallèlement  à    Téquateur    et  au 
diurne,  vers   le  sommet   A  est   un  arc   de  roua 
laquelle  engrène  une  vis  ^ans  En  que  Ton  tourne 
i*une  et(»i1e  entrée  en  B  parcoure,  sans  le  quitter 
Ce  réticule  e.**t  celui  de  Bradlt-y. 
peut   remplir  d'une  lame  métallique  le  triangle 
toile  ne    reparaît  plus  après  son  pa.ssage  au  der- 
en  conclut  qu'elle  a  passé  dans  la  partie  AZX: 
ait ,   c*e>t  qu'elle  a  pa»sé  dans   la  partie  ZEX^ 
en  et.  en  donnant  une  certaine  épaisseur  aux. Gis 
étoile  est  cachée  instantanément  par  chacun  des 
elle  vient   â   les  travert^er,    et    l'on  est  di><pens& 
intérieur  de  la  lunette ,  ce  qui  faciUte  robserya- 
Tes  faibles  de  lumière, 
changer  le  rapport  des  deux  diagonales  BD  et 

que  BD  =  ïAC,   ou  ^AC,  ou  -  AC,  et' alors 

I  de  déclinaison  sera  i5nt  sin  A.  Cette  constructioa 
ige  quand  les  étoiles  qu*on  observe  sont  voii^ines 
qu'elles  sont  long-rtems  à  traverser  le  réticule, 
rarejnent  occasion  d'observer  auprès  du  pôle  ;  on 
Tobserver  trop  près  de  Thorizon  ,  ou  la  réfraction 
axe,  dont  nous  parlerons  bientôt 9  peuvent  allé* 
vement  de  Tartre,  qui  cesse  alors  de  marcher 
it  à  Téquateur  ;  d*otî  il  résulte  que  les  différences 
lu  fil  AE  ne  donnent  plus  assez  exactement  les 
d'ascension  droite  ni  celles  de  déclinaison  ^  on  a 
B  de  correction ,  mais  il  vaut  mieux  n'y  pas  recourir 
peut  ;  j'ai  donné  ces  formules  et  celles  qui  dis<« 
»servateur  de  placer  exactement  son  réticule  pa* 
i  réquatevr. 
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i3i.  n  nons  reate  à  parler  dit  mlcromètra  objectif  on  di 
rhéliomètrs. 

Imaginez  an  objectif  conpi  en  deux  suivant  un  ds  se 
diamètres.  Si  tous  placez  ces  denx  raoitiés  l'une  i  cAt4  d( 
l'autre,  ellei  feront  le  même  elFet  qu'un  objectif  entier.  Mail 
■i  vous  faites  glisser  l'une  des  moitiés  sur  l'autre  (£g.  3o), 
cnsorte  que  les  deux  centres  soient  écartés,  tous  aurez  detu 
îfnages  distinctes  et  d'autant  plus  séparées ,  que  tous  aurea 
plus  écarté  les  deux  centres. 

i5a.  Supposons  que  vous  observiez  la  soleil,  tant  que  les 
deux  objectifs  sernot  ensemble  vous  verrez  les  deux  images 
du  soleil  se  confondre  exactement  ;  tournez  les  vis  dé  renvoi 
qui  donnent  le  mouvement  à  l'un  des  objectif,  vous  verrea 
les  deux  images  s'écarter  graduellement  ;  continuez  le  mou- 
vement jusqu'à  ce  que  le  bord  oriental  d'une  image  devienna 
tangent  an  bord  occidental  de  l'antre  image ,  la  distance  det 
centres  sera  égale  au  diamètre  du  soleil;  regardez  alors  sur 
i  borde  lea  dei 
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deux  étoiles,  Tane  en  a  et  Tautre  en  b,  F^aites  Mouvoir  Tob-- 
jecdfy  voua  yerrez  quatre  étoiles;  mais  quand  Tétoile  a 
coûicidera  avec  b  dans  les  deux  objectifs  »  l'autre  étoile  pa* 
ndtra  en  b'  dans  l'objectif  mobile.  Il  est  clair  que  le  chemin 
a!  dn  centre  est  égal  à  ab. 

Nous  avons  supposé  que  le  diamètre  commun  est  bnri- 
lontal  ;  mais  ou  peut  à  volonté  lui  donner  toutes  sortes  d'in-* 
dinaisons ,  et  pour  mesurer  une  distance  on  amène  les  deux 
points  qu'on  veut  observer  sur  le  diamètre  commun  j  et  aussi-* 
tôt  après  on  fait  mouvoir  l'un  des  objectifs. 
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Trigonométrie  sphériquCé 

1.  JNo  0  8  îgoorons  les  dbtances  des  étoiles  à  la  terre ,  nous 
n'avons  ancun  moyen  pour  déterminer  si  ces  distances  sont 
inégales;    noas  les  supposons  égales;  les  étoiles  sont  pour 
nous  comme  si  elles  étaient  placées   à  la  surface    concave 
d  ane  sphère  dont  notre  œil  occupe  le  centre ,  nous  ne  pou- 
Toas  prendre  que  des  distances  angulaires,  c'est- à7-dire  me- 
forer  que  Vangle  formé  dans  notre  œil  par  les  rayons  visuels 
menés  à  deux  astres  différens;  ces   angles  ont  pour  mesure 
des  arcs  de  la  sphère  étoilée.  Les  distances  réciproques  entre 
trob  points  de  cette  surface ,   ou  trois  étoiles ,  forment  un 
triangle  qu'on  appelle  sphérique^  parce  qu'il  est  formé  de 
trois  arcs  de  grands  cercles  d'une  même  sphère.  Toutes  les 
éttnies  prises  deux  à  deux,  nous  paraissent  dans  un  même  plan 
qni  passe  par  notre   œil  et  par  les  deux  étoiles;  or  un  plan 
qai  coupe  une  sphère  et  qui  passe  par  le.  centre ,  la  coupe 
aeloQ  un  arc  de  grand  cercle  ;  nous  ne  pouvons  donc  obser- 
ter  que  des  arcs  de  grand  cercle.   Les  trois  arcs  connus , 
M  peut  avoir  besoin  de  connaître  les  angles  du  triangle.  Mais 
qQ*cst*ce  qu'un  angle  sphérique  7  Pour  le  comprendre ,  ima- 
|iooBt  on  demi-cercle  PAP'  (iîg.  5i) ,  et  de  tous  les  points 

6.. 
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A ,  B ,  D ,  E  ,  etc.  de  la  demi-circonférence  imaginoDs  Im 
perpendicuraires  AC,  BF,  DG,  EH  qui  seroot  les  naaa  des 
dùtance»  PA,  PB,  PO,  PE,  etc. 

9.  Imaginons  que  le  cercle  vienne  Â  tourner  aotoar  da  dia- 
mètre PP'  qui  prend  le  nom  d'axe ,  le  rayon  AC  décrira  un« 
circonférence  égale  à  celle  dont  PAP*  fait  partie  ,  car  elle 
aura  le  même  rayon  ;  AC  décrira  nn  grand  cercle,  BF  d^ 
crira  un  cercle  plus  petit ,  GD  nn  plus  petit  encore  et  ainsi  de 
■uite,  puisque  les  rayons  iront  tonjoars  en  diminuant. 

Le  demi-cercle  dans  sa  révolution  aotoui  de  l'axe ,  décrira 
une  surface  sphérique  ;  tous  les  cercles  grands  et  petits  dont 
nous  venons  de  parler  seront  décrits  simuUanément;  quand 
le  mouvement  de  AC  aura  produit  ^  de  circonférence ,  l<s 
uinuvement  de  FB  ou  de  tout  autre  sinus  aura  de  même  décrit 
le  quart  du  cercle  dont  il  est  le  rayon;  ce  qne  je  die  du  î, 
je  le  dirai  de  toute  autre  fraction  -,  tous  les  arcs  décrits  limul- 
tanement  «eront  d'un  même  nombre  de  degrés^  ils  seront  fa 
s  dn  mi^uvement  de  AC,   DF,  etc.    et  du  plan  PAP*. 
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Far  la  mourement  dinrne  au  bout  de  quelques  beures  / 
l'istre  sera  parvenu  en  B  ;  je  suppose  qu'on  ait  meeuré  la 
distance  ZB  et  marqué  son  azimut  b ,  on  connaîtra  l'arc  ab 
qui  est  la  dilTérence  azimutale. 

4.  Par  les  points  A,  B,  imaginez,  un  arc  de  grand  cercle 
AB,  vous  aurez  un  triangle  sphérique  ZAB  ,  dans  lequel  vous 
coDDtttrez  ZAy  ZB,  et  l'angle  compris  AZB=o&;  on  peut 
aroir  besoin  de  connaître  AB  et  les  angles  A  et  B  ;  menez 
les  rayons  CA  et  CB  prolongés  indéfiniment;  par  le  point  Z 
imaginez  les  tangentes  ZQ ,  ZP  et  la  droite  PQ  qui  joint  lea 
deux  tangentes  ZQ ,  ZP  et  les  deux  sécantes  CQ ,  CP« 

Le  triangle  PGQ  donnera 


•— t 


PQ  =  ZP  +ZQ— qZP.  ZQ  C08  Z  r=  tang*  ZA  +  tang*  ZB 

—  a  tang  ZA  tangZB  cosZ. 

Le  triangle  PCQ  donnera  de  mém» 

PQ= CP  +  CQ  —  aCP.  CQ  cos  PCQ  =  séc*  ZA  +  séc*  ZB 

•^  a  séc  ZA  séc  ZB  cos  AB, 

car  AB  est  la  mesure  de  langle  PCQ.   Retranchez  la  pre- 
mière de  ces  équations  de  la  seconde 

o  =  séc»  ZA  —  'tang»  ZA  +  séc»  ZB  —  tang»    ZB 

—  2décZA  séc  ZB  COS  AB-f-a  tangZA  tangZB  cos  Z, 

o  r=  1  -f-  1  —  a  séc  ZA  séc  ZB  cos  AB  4-  a  tang  ZA 

tang  ZB  ro8  Z, 
0=1  —  bée  ZA  séc  ZB  cos  AB4-  tangZA  tangZBcosZ^ 

ou  séc  ZA  séc  ZB  cos  AB=tang  ZA  tang  ZB  cos  Z-f-i 

divisez  tout  par  séc  ZA  séc  ZB  = tj-t rr^  , 

*^  cos  La  cos  I4D 

il  viendra 

cos  ABr=sin  ZA  fin  ZB  co5  Z  +  cos  ZA  cos  ZB. 

5.  Ce  théorème  renferme  toute  la  trigonométrie  sphérique; 
deux  côtés  et  Tangle  compris  déterminent  le  triangle  tout 
antier;  car  il  Cdt  évident  que  par  les  poiuts  A  et  B  et  le  point 
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C ,  on  ne  pent  ihisct  qu'un  mdI  plan  et  qu'on  seul  grand  cercle. 
Pourrenârece  théorème  plusgénéral,  exprimons lea  trois  angles 
par  les  lettres  A ,  A',  A*,  les  trois  côtés  opposés  par  les  lettres 
C,  C,  C,  nous  aurons  successive  ment 

coB  C  ^  cos  A'md"  c  sin  C  +  coi  C  cos  C, 
cos  C  =  cos  A  gin  C  sin  C  +  cos  C  cos  C, 
cos  C  =  cos  A'  sin  C  sin  C  +  co»  C  cos  C. 
6.   Supposons  que  C=::C',  c'est-à-dire ,  que  le  triangle  soit 
isoscèle ,  notre  équation  sera 
cosC=co8A'sin*C+co8*C=cos*C-Hin'C — aan'Cwn'iA' 

=  1— asin'iC=i— asîn'Csin'iA*, 
et 

sin*  i  C  =  sin*  C  sin'î  A" , 
on 

«in  ï  C'=ein  C  sin  J  A". 

Ainsi  dans  un  trlaugle  isoscèle  , 

Le  sinus  de  la  demi-base  =  sin  i  an^Ie  au  tommet  sin  cSté. 
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iitt  sommet  est  perpendiculaire  sur  le  milieu  de  la  base  et  réci-^ 
ffoquement ,  car  du  point  m  ^  on  ne  peut  élever  qu'une  per- 
pendiculaire. 

9.  Cos  Zm  =  C08  ZAm  sin  ZA  sin  m  A  -f-cos  ZA  cos  m  A  a 
€08  ZBm  sin  ZB  ain  mB  -f-  <^08  ZB  co8  mB  «  donc  cod  ZAm  =: 
coiZEth^  donc  ZAm  =  ZBm. 

Donc  dans  un  triangle  isoscèle,  les  deux  angles  opposés  aux 
côtés  égaux ,  sont  égaux. 

10.  Mais  nous  avons  (6)  sin  Am=8in  ZA  sin  AZm. 
Ainsi  dans  un  triangle  rectangle  quelconque^  le  sinus  d'un 

coté:=:sin  angle  opposé  sinus  hypoténuse.  On  appelle  bjrpo- 
ténitfe  le  côté  opposé  a  Tangle  droit.  £n  effet,  tout  triangle 
rectangle  ZmA  peut  être  considéré  comme  la  moitié  d*un 
triangle  isoscèle. 

11.  Nous  avons  démontré  AmZ  =  go^i  donc  cos  AmZ=Oy 

donc  (8)  cos  AZ  =  cos  mA  cos  mZ } 

donc  dans  tout  triangle  sphérique  rectangle  le  cosinus  de  Phy" 
poténuse'=  produit  des  cosinus  des  deux  autres  cotés. 

JS.  Du  sommet  d*un  triangle  AZC  ou  AZC  quelconque 
(Eg.34),  faites  tomber  un  arc  perpendiculaire  sur  la  base,  vous 
aorez  par  l'article  10. 

sin  ZD=sin  ZC  sin  C  =  sin  ZC'  sin  Cf = sin  ZA  sin  A , 
d'où  sin  ZC  :  sin  ZA  ::  sin  A  :  sin  C , 

sin  ZC:  sin  ZA  ::  sin  A:  sin  C  ; 
donc  dans  un  triangle  sphérique  quelconque ,  les  sinus  des 
deux  côtés  sont  entreux  comme  les  sinus  des  angles  opposés^ 
ce(]a'on  exprime  généralement  par  cette  équation, 

sin  A       sin  A' sin  A  * 

sin  C       sin  Ç'       sin  C 

Second  tbéorème  général  des  triangles  sphériques. 
i3.  De  ces  deux  théorèmes  réunis ,  nous  allons  en  déduire 
n  troisième  tout  aussi  général  : 
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,__co«  A* cm  C  —  CM  r  r^«  C*  HnC 

tin  A  ain  C  hj  (T         *  tin  A' un C 

cnoC  —  Crt»  Cens  C 

~~"vmrliirC"Vin  A'* 
■     il      .  1  »        co^  C  —  rn*  r  ros  f/ 


(5) 


gin  C  M"  C 
=:  C'if  C  »în  C  —  C"«  A'  CM  C  ; 
et  enfin  cns  C  rm  A'  ^  ml  f",'  »o  C — sin  A'  et  A"J    tmiriffiw 
cn.ir'ro-A'r=c"trMnC'— ih  A'rit  A  [  th^rème 
cn^C'cosA  =colC»inr."— Mn  Acnt  A'J   gé.'éral. 
En  aïmitiint  un  'rait  à  chaque  \eUn  et  onppriniant  tro»  Irailt 
dès  qu  its  "s'y  Irogvent. 


'    «  ^"'^  — 

.rnCM.,r.' 

(-0.  r' "".  r 

r™  *•  .i„  r  .la  C+co.  r.  o^r) 

,mC.i-,>- 

„,r— r».  4' 

in  C  r«-  r  sin  C,"  —  rrtsT  r",  C* 

«in  r  «n  C- 

en,  r- 

<in*r  —  co«    \'  sin  C  Cfw  C  «in  CT 
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.-      f  08  r^  sîn  A  .         . , .     ^. 

\A  =  -,  —  ^  cos  A  C08  A  8m*  C 

hlD  A 

A/  •    /^#       ^^/cosC^cosA+MnAcotAX 
— CO8  A  8in  C*  C08  C  (  .  ^  -  1 

rr«  C*  wn  A  .  *  #   .      ^. 

= : — n —  —  COS  A  cos  A  sin^  C 

Mn  A 

-^       A  A  /  %^9  SÎîl  A  CO8*  A'  CO8  C 

•— cof  A  CO8  A  cos*  C  — : -7 . , 

«n  A 

.,     co^C  fin  K  ^m*  A'  .  .. 

WA  =: : —  —  C08  A  cos  A 

âin  A 

=:  C08  C  un  A  sia  A'—  cos  A  cos  A'  (  Théorème  lY  ); 


1c*est  le  4*  et  dernier 
théorème  générale 


^^  A*  =r  cos  C*fiîn  A  sîn  A'— cos  A  cos  A' 
co-  A  =  cw  r  -in  A'  «n  A"— cos  A'cos  A* 
«»  A'  =  cof  C'siii  A'»in  A— -cosA'cos  A 

Toute  fa  trigonométrie  est  renfermée  dans  ces  quatre  for- 
nnlf  * ,  pt  par  conséquent  dans  la  première  dont  nous  avons  dé- 
duit anaMîqnement  le^  trois  autres.  Plusieurs  auteurs  ont 
•ir*i  dn^uît  â^vn  théorème  fondamental  les  formules  qui  suf- 
&fnt  à  la  réflointion  de  tous  les  triangles  possibles;  mais 
aomn ,  que  îe  sache  ,  ne  i*a  fait  d'une  manière  aussi  directe ,  ni 
aus.*>i  pnrement  analytique. 

i5.  Si  i*on  corn  part  avec  le  théorème  I 

rosr'=ros  A'pin  C  sin  C'  +  cos  C  cos  C'^ 

le  aiiatrjème,  que  Ton  peut  écrire 

—  ro«  A'  =r— cos  C  sin  A  sin  A'-f"  cos  A  cos  A' , 
ntj  —  co.«  a"  =  — co»  c'  sin  a  sin  a'  +  cos  a  cos  a' , 

on  remarquer."!  que  les  angles  ont  pris  place  des  côtés  opposés , 
et  réciproquement ,  que  les  cosinus  sont  devenus  négatifs  de 
positifs  qu'ils   étaient. 

Sop;)o.«ons  c*=i8o'' — A",  û=i8o® — C  ,  c'=:i8o*=C' ,  nous 
aurons  le  côté  et  les  deux  angles  adjacens  d*nn  nouveau  trian- 
gle qui  sera  posïible,  car  sur  un  côté  quelconque  c",  on  peut 
faire  deux  angles  quelconques  a  et  a^  Nous  aurons  étidem- 
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incDt  CM  A'  ain  G  sin  C'+co>  C  coa  C'^  coa  i^  lia  a  nn  o^ffl 
cos  a  coa  a'  ;  cea  deux  Mcondi  membres  étant  égmx ,  les  pn^ 
miers  le  ïeroat  aussi  :  donc  cos  C^^cos  a' ,  donc  a*=;i8(^j 
— C';  ainsi  dans  l«  second  triante,  les  trais  angles  seront  lein^ 
plémens  des  trois  côtés  da  prenûer ,  et  réciprixpeinent.         k 

On  pourra  donc  snbstitaer  l'an  des  triangles  à  l'antre.  Ca^ 
Boureau  triangle  s'appelle  tupplémentain  oo  polaire.  La  pb-' 
part  des  auteurs  en  font  grand  nsage  ;  c'est  M.  Lagrange  qm 
a  imaginé  de  le  former  ainn  ;  quoique  ce  triangle  nous  nit^ 
toat-à-fait  inutile,  il  mérite  d'être  connn  ;  mais  auparavant  coa- 
tinuons  de  tirer  de  nonvelles  conséquences  de  nos  formules. 

16.  Dansles  fonnulesdu  théorème  Hj  soit  A=9o*,  noosamna 
sin  C=8in  A'sin  C;  un  C*:=sia  A'  sin  C. 

Ainsi ,  dans  toat  tnaitgte  nctanf^ ,  U  sinus  <f  un  c<tW  tst 
égal  au  produit  da  sinas  d*  tangU  opposé  par  U  sinus  il 
fh^joténuse. 

■  7.  Dans  les  formules  dn  théorème  premier ,  soit  A'=^0*, 
•lorï  cos  C'=cos  C  cos  C, 
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!gue  rectangle ,  la  tangente  d'un  coté  est  égale  du  produit 
la  tangente  du  côté  opposé  par  le  sinus  de  foutre  coté. 
is.  Ces  sâx  formules  suffisent  pour  la  solution  de  tout  les 
possibles  des  triangles  rectangles.  En  égalant  à  90**  l'un  des 
Bfltisdans  chacune  des  formules  fondamentales  ^  on  aurait  des 
Aiorèmes  analogues  pour  les  triangles  qui  ont  un  côté  de  90^  ; 
mm  ces  théorèmes  sont  de  peu  d'usage. 

'aS.  Les  triangles  rectilignes  ne  peuvent  avoir  qu*un  angle 
irmt;  il  n'en  est  pas  de  même  des  triangles  sphériques. 

Dans l^s  formules  (III),  supposons  A'=:A==:9o®,  nous  aurons 
D=cot  C  sînC,  ainsi  cotangC^=o,  ^=90®, 

Ainsi,  dans  un  triangle  sphérique^  quand  les  deux  angles  sur 
b  base  sont  de  90%  le  côté  opposé  à  l'un  des  angles  égaux  est 
de  90»,  l'autre  est  par  conséquent  de  90**,  car  le  triangle  est 
ÎMMcéle  ;  donc  quelle  que  soit  la  valeur  de  la  base  C ,  les  deux 
côtés  sont  de  90^  et  se  réunissent  au  pôle  de  la  base  ,  et 
l'angle  au  sommet  ou  au  pôle  aura  pour  mesure  l'arc  de  la 
base  ;  et  si  cette  base  est  elle-même  de  90^,  les  trois  angles 
du  tnangle  seront  droits ,  les  trois  côtés  seront  de  90*^  et  cha- 
con  des  sommets  sera  le  pôle  du  côté  opposé. 

24.  Supposons  deux  côtés  égaux  et  de  90°  chacun  >  les 
angles  opposés  seront  égaux  et  de  90^  ;  car  soit 

C=C  =90**,  cos  C  =  cos  C'=  o  r=  cosAsin  Crrrcos  A'  sîn  C7 , 

il  faut  donc  que  cos  A=o=:cosA' ,  sans  cela  il  faudrait  que  C 
fïitrro,  et  alors  plus  de  triangle,  ou  que  €"=180**,  et  le  triangle 
dégénérerait  en  une  figure  à  deux  côtés ,  qu'on  nomme  fuseau  ; 
les  deux  côtés  seraient  de  180''  chacun,  et  les  deux  angles 
seraient  égaux ,  mais  indéterminés. 

25.  Supposons  les  trois  angles  de  90* chacun  ,  le  théorème  IV 
tonnera  C  ==€'=€"=  90".  Supposons  les  trois  côtés  de  90** 
ihacun ,  par  le  théorème  I  les  trois  angles  seront  de  90°.  Sup- 
K)son5  l'angle  et  le  côté  adjacent  de  90°  chacun,  ou  A"=G 
=90**,  nous  aurons  théorème  I  cos  C=o,  donc  le  côté  opposé 
istdc  qc®,  donc  le  triangle  est  isoscèle ,  donc  sin  ^  C'=sinîA', 
lonc  C''=A',  donc  le  sommet  A'  est  le  pôle  de^  C'. 
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aG.  Donc .  si  un  arc  de  90*  est  perptndicuiaire  s 
autre  arc ,  //  aboutit  au  pôle  de  cet  arc ,  et  tout  arc  i 
de  ce  pôle  sut  l'arc,  sera  dt  go*  et  perpendiculain  fur^Si 

l'ous  les  arcs  perpendiculdres  à  un  grand  cercle  qaelconqn^T 
le  sont  à  tous  le»  ce.-cles  parallrles;  it^  pa'^sent  tous  par  le  pdU, 
commua  du  grand  cercle  et  da  ses  parallèles.  ï 

sy.  Deux  arcs  de  grand  cercle  qui  se  coupent  sons  unutiilt- 
quelconque  ,  se  couperont  à  180°  de  li  sons  le  même  anijfl, 
«t  formeront  le  fuseau  de  cet  angle  ;  il  suit  de  là  qu'un  càtj> 
quelconque  de  triangle  rpliérîqne  est  moindre  que  l'arc  d* 
iPo",  et  que  la  somme  des  trois  côtés  est  toujours  moindit 
que  540°;   elle  eit  même  toujours  au-defsouf  de  S6o°. 

28.  Pour  le  prouver  ,  remarquons  d'abord  que  notre premia 
théorème  cos  C'^cos  A'sin  C  sin  C'+ cosCcos  C'.dooni" 
coi  C"  =cnsC  cosC  +  sîdC  sin  C  — a  sinC  sin  C'iiii»  J  A' 
=cos  (C — C)  —  a  sin  C  dn  C  «iu*  ^  A", 
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Ffons  ferons  un  usage  continuel  de  la  règle  des  signes; 
-appellera  donc  que  les  sinus  des  arcs  au-dessous  de  180* 
lujours  positifs ,  parce  qu'ils  sont  dans  le  demi-cercle 
or;  Dégatifs  depuis  180^  jusqu'à  36o^,  parce  qu'ils  sont 
t  demi-cercle  inférieur;  ils  seraient  dans  le  demi-cercle 
or  y  et  par  conséquent  négatifs^  si  Tare  était  négatif  et 
'e  que   la  demi-circonférence. 

Le  cosinus  est  positif  de  o  jusqu'à  go*,  où  il  passe  par 
:  change  de  position;  il  est  négatif  de  90^  jusqu'à  2270^, 
erient  positif  ^  parce  qu'il  reprend  sa  première  direction. 

Tang  A  = ?  ^  ainsi  la  tangente  est  positive  de  zéro 

cos  ^^ 

go%  change  de  signe  à  90*  comme  le  cosinus ,  en  change 

à  180®  conune  le  sinus;  elle  redevient  donc  positive 
';  elle  en  change  encore  à  370"* -comme  le  cosinus; 
devient  alors  négative  jusqu'à  36o^. 
cotangente  change  de  signe  comme  la  tangente ,  à  cha- 
;s  quatre  quarts  de  la  circonférence.  Les  sécantes  et 
décantes  n'entrent  pas  directement  dans  nos  formules^ 
r  sont  mises  quelquefois  à  la  place  du  coèinus  ou  du 

et  doivent  suivre  les  mêmes  règles  pour  les  signes. 
Si  l'on  a  tangxrzm,  il   est  impossible   de  dérider  à 

moitié  du   cercle  appartient  l'arc  x ,  mais  on  sait  dans 
s  moitié   i    quel  quart  il  appartient.  Mais  si  l'on   a 

=  —  = ,  le  signe  du  numérateur  indique  la  moi- 

n         cosx 

cercle  dans  laquelle  se'trouvea:,  et  le  signe  du  déno- 

>ur  indique  le  quart  j  il  ne' reste  plus  d'incertitude." 

Les  formules  qui   donnent  l'arc  par   son  cosinus ,   sa 

ite  et  sa  cotangente,  ne  laissent  aucune  incertitude  sur 

re  de  l'arc  ou  de  l'angle ,  qui  ne  peut  être  ni  plus  grand 

îc®,  ni  négatif;  les  formules  qui  donnent  l'arc  par  son 

iont  douteuses,  parce  que  sinA  et  sin(i8o^ — A)  sont 

ne  chose. 

Nouîi  avons  trouvé  C08C*=:  cosCcosC;  il  en  résulte 

bypoténuse  est  moindre  que  90°,  si  les  deux  autres  cotés 


94  ASTRONOMIE.  -  ^ 

•ont  de  la  même  espèce ,  et  qu'elle  murpaue  go*  s'ila  tim 
d'eapéce  diSërente,  c'est-à-dire,  l'ua  plus  petit,  et  l'afiB 
plui  grand  que  90°.  ''^^ 

36.  La  Formule  cosC=cot  A'cotA*  prouve  de  même^itf 
l'hypoténuje  »era  plus  petite  ou  plus  grande  que  l'arc  de  9^^ 
•eloD  que  les  deux  angles  obliques  iteront  de  laéme  espècsc^B 
d'espèce  dilTérente. 

37.  La  formule  cosA'^cosC'siuA'  prouve  que  l'u^^ 
d'un  triangle  rectangle  est  toujours  de  même  espèce  que  le  cMÎv' 
opposé  ;  la  formule  tangC*n::sinCtangA'  prouve  lamêmechoMi 

38.  La  formule   tangC  ^  taugC'cosA'  prouve  que  l'hy— 
poténuse  et  un  autre  côté  seront  de  même  espèce,  airugb 
compris  est  aigu;  d'espèce  différente  s'il  est  obtiu. 

39.  Dans  un   triangle  AZC  {&^.  3/Q  àbaiaei  unt  peipaa- 
diculaire  ZO  sur  la  base  ;  vous  aurez 

tangZD=taDgAsinAD  =  tangCsinCD; 
ZO  est  de  même  espèce  que  A  et  que  C,  et  dans  ce  eu  U 
perpendiculaire  tombe  dans  le  triangle;  au  contraire,  si  les 
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cl«  BC ,  puisque  £  et  H  sont  des  angles  droits  ;  en- 
t  le  pôle  de  AC,  puisque  F  et  I  sont  de  go^  chacun, 
e  O  a  pooT  mesure 'l'arc 

=  DB+BG=9o»  +  9c*— AB=i8o*— AB. 
e  M  a  pour  mesure  Tare 

=  HC+ CE  =  go*  +  go*  —  BC  =s  i8o*  —  BC, 
e  N  a  pour  mesure  Tare 

=  FA  +  AI  =  90*  +  go*  —  AC  =5 180*— AC. 

=  MH  +  HNi=9o*  +  90*— IH=5i8o*— C, 
=  NF+FO=90  +90  — FG  =  i8o  — A, 
=  0D  +  DM=90  +90  ~D£=ii8o  — B. 

lis  côtés  du  triangle  polaire  sont  donc  les  supplémens 
angles  du  triante  ABC  ;  ces   trois  angles  sont  les 
sus  des  trois  côtés  du  triangle  ABC. 

r    cos  NO  =  cosMsinMNsinMO-f-cosMNcosMO , 
j(i8o^— A)  =  co8(i  80*— BQfinCi  80*— C)sin(i  8o«— B) 
4-  coi<i  80*— C)  cos(  1 8o'—  B) 
—  co8A=— cosBCsinCsinA+cosCcosB, 
cos  A  =  cosBC  sin  C  sin  B  —  cos  C  cosB  , 

ist  précisément  notre  quatrième  théorème  démontré 
anière  plus  courte  et  plus  claire  ;  mais  c'est  le  seul 
i  puissions  ainsi  démontrer ,  car  les  formules  des  théo- 
[  et  III 4  transportées  de  même  au  triangle  suppit- 
,  n'apprendront  rien  de  nouveau  ;  et  c'est  ce  qui 
quand  les  formules  seront  symétriques  entre  les  angles 
>tés. 

os  quatre  théorèmes  suffisent  pour  résoudre,  dans 
cas,  les  triangles  sphériques  quelconques;  elles  ex- 
les  relations  générales  entre  quatre  des  six  quantités 
tituent  le  triangle  ;  il  suffira  de  dégager ,  c'est-â-dire 
•r  seule  dans  un  membre  l'inconnue  du  problème. 
i  formules  ne  donneront  pas  toujours  les  solutions  les 
iles^  et  nous  allons  indiquer  les  procédés  qui  sont 
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plua  géaéralei&fnt  mis  en  pratiqua  par  1««  ntmiuMtw*, 
ommençant  par  les  trian^u  rectangle*.  &>ît  le  triangla  A  A 
rectangle  en  A  (fig.  Zj). 

Premier  cas.  Si  l'oa   connaît  iliypoténuM  C  et  on  aj; 
qn'on  désignera  par  A', 

(in  C  =  sinCaiaA'  =  rin  angle  oppoa£  siDbjrpotéaiu* 
=:  sin  côté  cherché , 
tangC  =  tang  C  c<i>  A'  =s  tang  cdté  cherrhA 

:=  tanghypoténnce  ccwin  angle  rnmprii, 
COBA":=cotCtangA'  =cot  angle  cliprrhé 
=  coa  hypoténuse  tang  angle  donné. 
La  règle  des   lignes    lève    le  dnufe    dans   les  deux  da 
nières   formules;  pour  la   première,  on   songera  que  l'anj 
et  le  côté  opposé  sont  toajuun  de  même  espèce  ^S^^. 

Second  cas.    Si  l'on  connaît  l'hypotingae  C  et  l'un  i 
cQtés,  qu'on  désignera  par  C,  on  aura 

_  8inC[     ^^   ,;„  ■„„?«r.i,Br*.lii sinrôtéconnn  . 

~  lin  C  ' 


■in  A' 


■in  angle  cherchée  -r 
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Çtiatrième  cas,  Sî  Ton  connaît  C  et  A\  c'est-à-dire  un 
tM  et  an  angle  opposé , 

. /,      sin  C  • .      „,        ^i  «in  côté  connu    . 

imC  =:-. — -7,  ou  bien  1  hypoténuse  = ; 7^ 

sm  A  siu  angle  oppose 

mC'=  tangC  cotA',  ou  sin  côté  cherché 

=  tang  côté  connu  cot  angle  opposé, 

.  .,      o»  A'  ,     -       ,  ,       cns  angle  connu 

an  A  = 7^ ,  ou  sin  ang?e  cherche  = "  , 

cod  Cl  ^  cos  coté  connu 

Ces  formules  laissent  dans  le  doute  sur  Tespèce  de  l'inconnue; 

Cinquième  cas.  Si  Ton  connaît  C*  et  A',  c'est^-irdire  na 
côté  et  Tangle  adjacent, 

t»ig  C  =  tang  A'  sin  C",     ou    tang  côté  cherché 

=  tang  angle  opposé  sin  côté  connu  , 

^        tane  C  _  ,  tang  côté  connu 

taog  C  =  — ^^-rr ,  ou  tang  hypoténuse  =  -     "^ — , » 

^  codA  o    jr  cos  angle  connu  • 

cos  A'  =  cos  C  sin  A^ ,     ou    cos  angle  cherché 

=:  cos  côté  opposé  sin  angle  connu. 

Sixième  cas.  Si  l'on  connaît  les  deux  angles  A'  et  A% 

cos  C  =  cot  A' cot  A',    ou    cos  hypoténuse 
=  cot  premier  angle  cot  deuxième  angle , 
^___cos  AS 

*°*      "  ""  y.i  coscôté  cherché  =  «^°»  «"f  oPP°". 
^       cos  A  l  sm  autre  angle 

C0«Cr  =  — : — 77  l 

La  règle  des  signes  suffit  pour  connaître  l'espèce  de  l'inconnue. 

Triangles  obliquangles. 

43.  Premier  cas.  Si  Ton  connaît  les  trois  côtés ,  le  théo- 
rème I  donnera 

,       co^  C  —  cos  C  cosCy 
cos  A  =  ■    i-»  -:    r»/  "  ■    '  » 

d'oi 

7 
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,__co!!  A* en»  C  —  c^f  f  m*  ff  xin  C 

'"'*■  *  —  iWV  —  Sn  rr:rrc'  ■inA'sinC-' 

cfv  C  —  crt»  C  crts  C 

~~     »in  r  fin  C'Vin  A'"* 

C  —  cou  r  roj  r/ 

■in  C  i-in  C 
r'_r-.  r  r  m*  a'  -in  c  «n  C+co-  r  cr«C) 


on    8ÏnA'pntA'  =  - 


^inC-in 

Cosr— r'^P   V 

inCro-Csi 

,r-— fv.^Tr^.r» 

«in  r 

mC 

ciiir" 

sinT-coi. 

\'  i\n  r.  en.  C  fin  0" 

n  C  «in  C 
=  ot  C  ain  C  —  coB  A'  coB  C  ; 
•tenfinco*rrns  A'T=cotCgtnC— »in  A' rnt  A'I    tmiitïJin» 
cosC/ro*  A'-=rAtr«nC' — tinA''rni  A  |  tht^orènie 
copC'cos  A  ^cot  C  sinC— MI»  Acnt  A'J   f^éréral. 
En  ainiitaot  un  irait  i  rhaque  letlrs  et  fiipprimant  tro»  IFaitt 
àh  quilsVy  trouvent. 
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ks  itxxx  antrea  le  sont  moins^  la  dernière  n'eat  que  cnriense. 
Il  y  a  d'antres  méthodes  encore  ^  mais  on  n*en fait  presqu*au- 
cim  osage. 

44.  Second  cas.  Si  l'on  connaît  les  trois  angles ,  on  aura 
pir  les  mêmes  moyens ,  des  formules  analogues  ;  mais  ce  cas 
ne  se  rencontre  jamais  dans  la  pratique.  Yoici  les  formules  : 

^         cos  A^'-f-  c^  A^cosA 
sm  A  sm  A 

sm  A  sin  A 


II 


-I 


wiPiC= 


«nrîC= 


ainAtinA' 

/A»+A'4- 
coi 


>^è!±èjt>i)co.(£:±£±^-A-) 


;tm'C'= 


co^^it^_A')co^^±^-  a)' 

I  co<%±^>o<^:±|4^-A»)  I 
|co.(a:±^-a><^:±^a,a)| 

sin  A  sin  A' 

Il  suit  de  ces  formules^  1^.  que  la  somme  des  trois  angles 
^rpaaie  toujours  180^;  que  la  différence  de  la  demi-somme 
À  l'an  quelconque  des  trois  angles  ne  peut  aller  jusqu'à  go"; 
car  dans  la  valeur  de  sin*^C",  le  numérateur  est  nécessaire- 
ment positif;  il  faut  donc  que  Tun  des  deux  cosinus  soit 
négatif  4  et  ce  ne  peut  être  que  celui  de  la  demi-somme. 

45.  Troisième  cas.  Si  Ton  connaît  deux  côtés  avec  l'angle 
compris^  la  formule  pour  le  troisième  côté  sera 

cos  C:=z  cos  A"  sin  C  sinC'  +  cos  C  cosC; 

on  la  transforme  de  la  manière  suivante ,  qu'il  est  utile  d% 
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canndtrs  ,  parce  que  \e»  application»  en  sont  &é({aenteff.' 
cosC'=  cobCCco»  A"  UngC  lio  C+  eocC) 
=  co*CCtanga:  sin  C+cosC') 

m  Csin  x+C0»Ccoa3f\ e08Ccoi(C— j) 


=  co»ç(- 


>sj^_ 


Il  BuiEt  donc  àt  Chercher  un  arc  auiîlîair«  x  par  la  for- 
mule tangar^coBA'tangC;  il  est  aisé  de  voir  que  l'arc  x  ttt 
la  base  dn  triangla  rectangle  dont  C  est  l'hjpoténaM  et  A* 
l'angle  à  la  baw  (ao)  (fig.  38). 

De  l'extrémité  du  côté  connu ,  que  je  «uppose  le  plu*  petit 
dei  deux  côtés  donné*,  abaissez  une  perpendiculaire  p  sur 
le  côté  C,  vous  aurez  tangCcosA'=tangMN=st4ngXj 
donc  (iig-  38)  NQ^C — x ,  et  tous  aurez 

-,      cosCcosNQ      cosCooifC— x) 

cosC'= „-.  '^  = i ~. 

cos  SLN  cosf 

La  perpendiculaîre  partagera  le  grand  côté  en  deux  ng- 
mens  x  et  (C— x) ,  et  le  triangle  entier  en  deux  trianglM 
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n  n*7  a  nul  doute  aux  Tespèce  de  C  ni  de  A  «  en  suivant 
Il  règle  des  sgnes;  pour  l'espèce  de  A',  le  doute  n'est  qu'ap- 
parent, car  si  le  côté  C  est  le  plus  grand  des  trois  côtés, 
l'iogle  A  sera  le  plus  ^rand  des  trois  angles.  Si  le  côté  C^^ 
fiiest  plus  grand  que  C,  est  plu»  petit  que  C,  l'angle  A' 
cft  plue  petit  que  A'  et  plus  grand  que  A,  ainsi  que  nous 
k  démontrerons  bientôt. 

En  effet  j  dans  tout  triangle»  le  plus  grand  côté  est  opposé 
an  plus  grand  angle,  le  plus  petit  au  plus  petit ,  et  le  côté 
moyen  i  l'angle  moyen.  Vous  pourriez  au  reste  faire . . .  •' 
cotllA'N  =  cosCtangA^  et  cotQA'NsrrcosCtangA,  et 
A'sMA'N  4-QA'N^  et  il  ne  resterait  aucun  doute. 

47.  En  abaissant  la  perpendiculaire  du  petit  côté  C  sur  le 
phu  grand  C  des  côtés  connus ,  1^  perpendiculaire  tombera 
toujours  dans  le  triangle»  les  angles  A"  et  A  seront  toujours 
dsméme  espèce. 

Si  l'on  manquait  à  cette  attention ,  il  se  pourrait  que  le 
•egmcnt  a:  de  la  base  fût  plus  grand  que  la  ba5e  teême ,  ilji'en 

ràdt.»>t  auc«n  changement  pour  co,C''=S2î£SSï(£rfl . 

COS  JC 

mais  dans  la  formule  tangAsrs-—^  ^-^,  (C— x)  serait 

^  sin(C— x) 

nne  quantité  négative ,  et  tang  A  serait  négative  ;  si  A"  était 

lu  angle  aigu ,  A  et  A"  seraient  d'espèce  différente ,  le  signe  — « 

avertirait  que  l'angle  aigu  est  extérieur  au  triangle;  que  l'angle 

qa'on  demande  est  obtus  ^  que  la  perpendiculaire  tombe  dehors^ 

et  qne  les  deux  angles  à  la  base  sont  d'espèce  différente. 

48.  Quatrième  cas.  Deux  angles  et  le  côté  compris  étant  don^ 

aés^  on  demande  le  reste.  D'abord  pour  le  troisième  angle , 

cof  A'=cos  C  sin  A  sin  A' — cqsA  cos  A' 

=cos  A(  cos  C  tang  A  sin  A'— cosA'  ) 
=cos  A  (cot  ysin  A'—  cos  A') 

.  (sinA^cos^— cosA^  nny) cos  A  sin  (  A^— y) 

sin^  M  y 

fuand  on  a  fait  cot  yzncos  C  tang  A« 
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On  To!t  que  l'angle  auxiliaire  est  l'angle  an  aommel 
triangle  rectangle  dontC,  côté  connu,  est  l'hjpoténuse,  et 
des  aas,\e3  conaui,  est  l'angle  à  la  base;  ainsi  du  plus 
angle  A'  abaissez  sur  le  côté  opposa  la  perpendiculaire 
vouj  aurez 

cot  jŒrtang  A  cosC"ra:«ot  NA'Q  ;  MA'N=CA'— j-) 
^  CQg  A  rin  (A'— ^) 


et  cos  A'  = 

TOUS  aurez  ensuite 


tangp:=tangC'cosy=tangCcoa(A'— ^)  et  tangC: 


jMgC 


cos  (A 

TOUS  aurez  ainsi  l'undei  odt£«  tncoanna  ;  pour  le  trotsièn» 
Toui  aurez 

lin  C  = 


■in  A' lin  C      sin  A'sin  C* 


tin  A  ùqA'      ' 

voua  lèverez  le  doute  coipioe  dans  le  cas  précédent , 
TOUS  ferez 
tang  NQ  =  tang  C  cos  A  ; 
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nlt  leqnel  des  denz,  je  ferai  donc ^=tâDg  jf  ou  cos  C  tang A" 

5icot  jf  et  C08  (A"— y)  =  tang  C  cot  C  co$y,  puis  (A'^-j^) 
+jf=sA',  on^  — (y — A')  =  A',  ce  qui  fera  deux  valeurs 
différentes. 

L'équation  cot^rtricos  C  tang  A*  me  dit  quey  est  Tangle  au 
lommet  d'un  triangle  rectangle  dont  C  est  l'hypoténuse  et  A' 
Fangle  i  la  base;  ainsi  de  l'angle  cherché  A',  abaissez  une 
perpendiculaire  sur  le  côté  opposé,  tous  aurez 
cos  MA'N  =cot  y  =zcosC  tang  A", 
puis  tang  p  =  cos  MA'N  tang  C=  cos  QA'N  tang  C 
«t  cot  QA'N  =  cos  (A'— ^) =cosjr  tang  Ccot  C. 

Le  triangle  NA'Q  donne  ensuite  cot  A:=tang  (A'— ^)cos  C 
qui  aura  deux  valeurs  différentes;  puis  les  deux  triangles  reo- 
Uflgles  donnent 

ta»gBfN=tangCcosA'';  tangNQr^tangC'cosA;  C=MN+NQ, 
oaUen,  ainCisin  A*  ::  sin  C  IsinA'; 

.    ^,      sin  C  sin  A'       sîn  C  sin  A' 
srn  A  sin  A 

Chacune  des  deux  inconnues  est  susceptible  de  deux  valeurs; 
tDÎTant  qu'on  fera  A'=  (A'— ^)-fy  ou  A'=^ — (y — A')  et  sou- 
Teat  les  deux  solutions  seront  également  admissibles  ;  mais  il 
faudra  rejeter  celle  qui  opposerait  un  angle  plus  grand  à  un 
côté  plus  petit ,  et  celle  qui  donnerait  un  angle  ou  un  côté  né- 
gatif ou  plus  grand  que  180*^. 

5o.  Sixième  e<  dernier  cas.  Étant  donnés  deux  angles 
A' et  A  9  et  un  côté  opposé  C",  trouver  le  reste  ;  ce  cas  présen- 
tera la  même  ambiguité  et  les  mêmes  moyens  pour  se  décider 
quand  cela  est  possible. 

On  trouvera  d'abord  le  second  côté  opposé  par  la  règle  des 
quatre  sinus.  Pour  le  troisième  angle 

cos  A'=co6  C  sin  A  sin  A^  «—cos  A  cos  A' 

T-=î  cos  CtangAsinA'— cos  A'  =cot  jr  sin  A^ —  cos  A' 

cos^  sîn  A^--co8  A^  sin  j^ sin  (A^ — y) 

"^  sin^  bkïy        *" 


io4 
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Ainsi  on  fera  cot  y  :=cos  C"  tang  A  et  sin  (A'— ^)  = 


y  ejt  donc  l'angle  au  sommet  d'un  triangle  sphérique  dont  C  est 
l'hypoténuse  et  A  l'angle  à  la  base,  abaissez  la  perpendiculaira 
da  l'angle  cherché  sur  le  côté  opposé. 

Alors  tang  C  —  — 77-, ;  =  — v^r— -4 

°  cof(A-^)       cosÇA— -^J 

=  tanga*  c6téque  l'on  peut  avnirau»ai  par  lesqnatre  «mil. 

Enlin,  tang  MNi=tangCco8  A';  tang  QlV^tang  C  coi  AetC 

=  MN+NQouein  C=îi^î iimj_ain       am   .. 

5i.  On  peut  réduire  en formnlesgéDËrales toutes  ceasoIntioDi 
astronomiques  pour  s'épargner  l'embarras  des  ligures.  Soient 
donc  A,  A',  A"  Ips  trois  angtesd'un  triangle,  C,  C,C  les cfitw 
opposés ,  S  et  S'  les  deux  segmens  de  ia  base  C%  V  et  V  lu 
•egmens  de  l'iingle  vertical  A',  on  aura  les  fprmulcs  Éuivantc*. 

Premier  cas.  Trois  côtés  connus  C ,   C,  C*. 


(1)   tangHS— S')  =  tangïCC'— C)tanEi(C'+C)cotjC, 
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•n  «ira  donc  (i  5)  V  et  V,  d'où ,  par  les  règles  des  triangles 
rectangles,  C  et  C  (iG)  et  (17). 

Ces  analogies  sont  de  Néper  qni  les  a  démontrées  par  une 
coostmction  ingénieuse ,  mais  compliquée ,  dont  noas  n*ayona 
pas  encore  exposé  les  principes;  au  lieu  que  les  démonstrations 
iaaljtiqnes  sont  de  la  plus  grande  simplicité. 

Nous  avons  de  Néper  des  analogies  plus  utiles  et  plus  célé- 
kes,  qu'on  n*a  démontrées  jusqu'ici  qu'analytiquement  et  d'une 
Biaoière  usez  pénible.  Au  contraire,  nous  les  pourrons  déduire 
d'one  construction  fort  simple. 

56.  Dans  un   triangle  sphérique   quelconque    (  fig.  3.9  )  » 
mettez  B  an  plus  grand  des  deux  angles  sur  la  base ,  C  aa 
plis  petit,  A  an  sommet.    Menez  CD,    ensorte  que  DCB 
::=B,  et  prolongez  BA  en  D;  le  triangle  BCD  sera  isoscèle. 
Menez  DM  perpendiculaire  sur  la  base  BC ,  cet  arc  partagera 
en  deux   également  l'angle  du   sommet   D   et  la  base  6C. 
L'angle  ACD=B— C.   Divisez  cet  angle  eu  deux  par  Tare 
CE  qui  coupera  tn  £  la  perpendiculaire  DM;  FCE=ï(B— C)  ; 
MCE=C-HB— |C=KB+C);  menez  l'arc  AE ,  il  partagera 
en  deux   également  l'angle  DAC=i8o'' — A,  et  CAE=^ 
(iBcT— A)=90*— iA=DAE;  en  effet  abaissez  les  trois  perpen- 
diculaires EF,  £0  j  EH ,  du  point  £  sur  les  côtés  du  triangle 
ACD ,  vouj  aurez 
sin  EF  =sîn  Œsîn  ECF  =:sîn  CEsîn  \  (B— C), 
nn  EH  %=  sîn  CE  sin  ECH  =  sinCEsin  ^  (B— C)  , 
sin  EH  =  sin  DE  sin  EDII  r=  sin  DE  sin  CDG^sin  CE , 
d'oùEH  =G{:=£F,     ' 

•   /^  A  *«  ^n  GE       sin  £F         .     -. .  <» 

anGAE   =    -. — —  = -r-7-  =  sm  FAE , 

tin  AE       smAE 

d<mcGAE=FAE=iDAE=90«— iA. 

57.  n  résulte  d'abord  de  cette  construction ,  que  si  dans 
«■  triangle  quelconque  ACD ,  vous  divisez  en  deux  également 
deux  angles  D  et  C  par  des  arcs  qui  se  coupent  en  un  point  £ , 
et  que  de  ce  point  vous  meniez  un  ayc  EA  au  sommet  du 
tnÛèmt  angle  ,  il  le  divisera  en  deux  également ,  et  réci- 
Pnxpemcnt,  que  les  trois  arcs  qui  divisent  en  deux  égale- 
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tuent  les  trois  angles  d'un  triangle  se  coupent  toujoun  «n  tBj 
même  point  E. 

58.   On  aurd  <le  plus,  I 

ttng  AF  ^  tan£;  AË  co$£AF  =  taiigA£co9  EAG=tU]g  AG, 
d'où  AF  .  AG". 

Oa  (tniuierade  nièiae.qne  DG=DII ,  et  CII=CF. 
d'où  il  iiàt  encore  que  les  tiois  perpendiculaires  menées  di 
point  d'interiiection  sur  les  trois  calés,  seront  toutes  trois  égilei 
et  formeront  kur  les  trois  côtés  six  segmena  égenx  deux  à 
deux. 

5q.  Supposez  le  Irîengle  infiniment  p.ll;,  ou  portion  d'oH 
epbère  ioQniment  grande  ,  tous  les  arcs  te  confondront  arec 
leurs  côtés  ,  leurs  fiuus  et  leurs  tangentes;  nous  pourrou 
mettre  les  arcs  en  plare  de  leurs  sinus  et  de  leurs  tangentts, 
et  notre  théorème  sera  également  vrai  des  tfiaoglce  iw 
tilignef. 

Je  dis  de  plus,  que  CEH=A£F ,  en  elTet, 

180°.  =  MEC+CEn+HED=M£F+F£A+AEG+GED, 


LEÇON  nr.  109 

AF  :  :  tang  FAE  :  tang  FCE  (45) , 
-ABJ  :  sin  i  (  AC— AB  ) :: cot  i  A  :  tang  i  (B— C), 

::)  :  sîn  i  (C— C)  ::cot  ^  a  :  tang  i  (A'— a.) 

iremière  analogie  de  Néper  que  nous  tommes  par- 
istruirt. 

gle  CEM  donne  tang  ECM  =S2l£^  (ig) 
^  co«  CE    ^    ' 

:F tang  FAE  cos  AE^tangFAEco5  AF  . -.. 

^  ~  cos  CE  ~         cos  CF  *~  ^^^* 

^.       cotiAcos^(AC— AB)         ^       .  rir   ,  *> 

^>=        cosHAC+AB)     >  ^«  ^^i  (^  +^) 

_  cot  i  A"  co^  i  (  C— C  ) 

~  co«  i  (C+C) 

leeonde  analogie  de  Néper.  En  portant  ces  deux  for- 
I  le  triaiigle  supplémentaire  comme  font  tous  les  au- 
s  obtiendrons  les  deux  autres  analogies ^  mais  elles 
lusside  notre  construction. 

igte  A£F  donne  tang  AF=:sîn  EF  tang  A£F==8in  CE 

«^ rvM—.ir.  TF  «n rr F ^^"g^^ -  sinECFtangMC 

Dg  C£jn=im  CL  sm  JLCJb  — — =rr-r-  = :-- totc! — r 

^^  sin  ML        ^      sin  ME      \ 

\      sin  CE     / 

(AVA^tangiÇ'       tang  1  C^  sin  j  (  A^— A  ) 
sm  MCE  ~  sin  i  (  A'+K  ) 

^  (  C— -C  ) ,  c'est  la  troisième  analogie  de  Néper. 

triangle  CEM  donne  tang  J  BC=:tang  ^  CzstangCM 

î  cos  MCE=co8  ^  (  A'+A  )  — ^r^v 

^  cosFCE 

— -       / — -r ',  c'est  la  4*  analogie  de  Néper. 

»»  ï  CA  +A) 

isî,  arec  deux  côtés  et  l'angle  compris,  on  aura  le# 
-es  angles  ;  avec  deux  angles  et  le  côté  compris,  on 
3cax  autres  côtés;  il  re^te  dans  le  premier  cas  à 
troiâèma  côté^  et  dans  le  second  le  troisième  angle. 


-  où  tout  est  connu  par  Ici 
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O»  trouvera  le  troUième  coté  par  la  fonanle  tang  i  C 

__  tanSï  (C'+C)co»i(A'+A)  ^ 

~  cos  i  (A'— A) 

deux  premières  analo^e*.  On  trouve  le  troisième  angle  par  U 

formule  col  i  A'=:  — = — ï —^ — ~i — ! — i  où  toat  al 

co»ï(C> — C) 

connu ,  quand  on  a  calculé  la  troUième  et  la  quatrième  ana* 
logie.  On  aurait  même  deux  formules ,  soit  pour  i  C,  nil 
pour  ;  A";  mais  on  aurait  sonveitt  peu  de  prédsion  en  mettut 
au  dénominateur  ïin  |  (A'— A)  etsin  ;  (C — C)  qui  peuveot  étn 
de  petits  angles. 

6i.  La  même  coustmclion  donne  encore  les  quatre  for- 
mules suivantes ,  que  }'ai  données  dans  la  Connaîtsaac*  da 
Teras  de  1808  : 

_  sinj  jC+C)     .  .   co>{C_eo8i(C+C) 

~  cosiCA'— AJ  ^"J    n^ïP"—  cosKA'+A)' 

sin^C— C).  cosiC*        cosiÇC— C) 

ii(A'— A)'   *-'*^ cos  i  A' "~  sini(A'+A)  ' 


(3)- 


La  première  prouve  qoe  ^  (A' — A)<go*,  c'est-à-dire ,  qw 
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ist  positif  dans  les  seconds  membres ,  puisque  l'on  a 
etC^^C  ;  donc  les  premiers  membres  seront  positifs, 
>  A'  et  A'  >A .  quand  C  >  C  et  C  >C ,  d'où  Ion 
;énéralement  que  le  plus  grand  angle  est  toujours  op- 
lus  grand  côté  ,  le  plus  petit  au  plus  petit  et  le  moyen 


1. 


rma]e8  (44)  y  «n  «apposant  aTzsA'+A'-l-A,  j*ai  déduit 

^     ^^  «  1  /v —  cos^T  sin  (A* — ^AQ  sin  A 

.  — tang  5I.  — cos(T— A)co8(T— AOcos(T— A'')* 

.— i«Dg    .1 — cos  (T-.A)cos  (T— AOcos  (T—A"/ 

conds  membres  sont  entièrement  positifs  quand  A'^ 
>  A ,  d'où  il  résulte  que  C'  >  C  et  C  >  C  si  l'on  a 
et  A^  et  A'^  A  y  d*où  Ton  conclut  généralement  que 
rand  oâté  est  toujours  opposé  au  plus  grand  angle ,  le 
it  aa  plus  petit ,  et  le  moyen  au  moyen, 
e  doabie  tbéorème  est  utile  pour  lever  l'incertitude 
cas  douteux  de  la  trigonométrie.  II  en  résulte  encore 
gle  ne  peut  devenir  plus  ouvert  sans  que  le  côté  opposé 
re  one  augmentation  ,  et  qu'un  côté  ne  peut  pas  s*a- 
u»  que  l'ao^e  opposé  ne  reçoive  une  augmentation , 
e  démontre  encore  par  le  théorème  fondamental 
:os  A'sinCsinC+co8Cco8C'=cos  (C— C)  —  asin*  1  A* 
C  Plus  A*  augmente,  plus  Je; i^  membre  diminue; 
C  diminue,  plus  C  augmente  ;  soit 
C)  =  flsin»  i-  A'  sinC  sinC;  cosC''=o  et  ^=90^  si  A" 
e  encore  y  le  a*  membre  est  négatif  et  C^  obtus  ;  plus 
entera ,  plus  cos  C  augmentera ,  et  l'angle  alors  aug- 
rec  son  cosinus;  ainsi  A'' croissant  depuis  o  jusqu'à  180% 
tentera  toujours. 

>it,  TNABC  (fig.  40)  ï*écliptique  ou  un  grand  cercle- 
pie ,  P  le  pôle  de  ce  cercle ,  FA ,  PB ,  PC  des  cercles 
de ,  ou  en  général  des  arcs  de  90^  perpendiculaires  à^ 
f  DEF  un  autre  grand  cercle  quelconque  qui  coupe  I^ 
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prunier  en  un  poÎDt  N  qu'on  appelle  nœud^  et  aoai  tid  auj 

qndconqne  DNA  qn'on  appelle  mclinaiton. 

Le*  arcs  PD ,  PE,  PF  on  A ,  A',  â'  sont  lei  distancei  p 
laîres  dec  points  d'iatersectkinjlesarci  AD,  BE,  CF  on  $,  0, 
les  latitudes  de  ces  mêmes  points. 

Les  angles  DPE ,  EPF ,  DPF  ont  pour  mesura  les  arcs  A 
BC,  AC 

AB=Ml— NA=A' 

BC=NC— NB=A' 

AC=NC— NA=A' 

Par  notre  troisième  théorème, 

cotPED  =  ".'S/'",t  — oosAcot(A'— A) 

SUtyA.' ^A)  *  ' 

_  taBggcosy  (k'^k\ 

cet  PEF  =  ^^,^  co.  A' cot  (A'-AT 


A=A'— A  ) 
B=A'— A'  f 
A=A'— A  J 


Les  A  indiquent  les  arcs  de  di 
tadces  au  nœud  N. 
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ifuuiôil  remarquable ,  facile  à  retenir ,  et  qui  exprime  que 
ki{K>iiits  D>  £|  F  sont  dans  un  même  plan  incliné  sur  le 
eucle  des  A  ou  NC. 

65.  Soit  ABC  un  triangle  rectiligne  quelconque  ^  abaissez 
kpetpeBdicnlaire  AD  dansTangle  A  que  vous  voulez  caU 
crier  par  Tangle  C  et  les  deux  côtés  qui  le  comprennent  : 


^      BD 


BG  sin  G 


^^m 


AD      AG— BGcosC 
AG/  msin  C 


1  —  mcos  G* 


Or  on  S8ût  que  A  =  tang  A^—  5  tang^  A+|  tang*  A  —  ttc. 

Portez  danscette  expression  la  valeur  tangA=== 7-  ^ 

1— mcosC 

•t  ses  puissances  impaires  ;   réduisez  les  puissances  en   séries 

et  vous  «nriverez  par  un  calcul  aisé  ,  mais  fort  long,  à  la  série 

m  sin  C    ,    m*  sin  a  C  ,    m^  sin  3C    , 

■™**  ^  =-riSl^  +  -riSV-  +      «ni*      +'»<'• 

série  dont  la  loi  est  visible  et  dont  je  fais  un  usage  continuel 

depuis  vit^-^nq  ans^  J*ai  démontré  ailleurs  cette  séné  par 

k  talcol  différentiel  5  on  peut  la  démontrer  par  l'expression 

imaginaire  de  la  tangente. 

6S.  Si  1  on  avait  tang  A  =  — ■- 7;,  la  série  serait  la 

.  1  -^JÎICOS  Vj 

ikbiie  f  à  l'exception  des  signes 


^       m  sin  C      m*  sin  flC  ^^  m' MnSG 


nni 


sin  a 


sin  3 


T 


etc» 


87.  Si  Von  avttt  tang  A=— 3;;:^ 


on  aurait 


.     m  eos'B 


1  zp  m  sin  G 
m*  sin  aB      m^  cos  SB      ut*  sin  4^ 


sin  i 


sma 


sm 


sin  4' 


+  etc. 


Us  cbangemens  de  signes  n'auraient  lieu  que  de  deux  en 
iM  tcn&es. 

8 
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68.  Soit  tang  B:=:cos  C  tang  A;  B=A-i-^, 

1..8B=y-"°S^=co.C...sA, 
"  i+taDgAtangx  °      ' 

ttng  A — tang  x^  cos  C  tuig  A-f-caaCtang*A  tangx, 

.   langA — cosCtaDg  A:=laDgx-)-c(MCtang*  Atang^cjtang  - 

tangA^oiCtaogA^^a  gin*  ^CtangA       aMn'jCainAcoa  > 

i+cos  C  tang»  A         l+co^Ctan^A  ""  coa»A+coi Csin" J 

s  sin'  j  C  sin  A  cos  A        gin*  ^Çgin  sA 


"  cos'A+sin'A— 


Q*5  C  sin*  A  " 


9  ain*  i  G  « 
naA 


1— sin*£C(i — coasA) 
3ia''^C  sin  a  A 


1— *in';C+Bin'^CcoêaA 

tang*  j  C  am  aA 

aA       1  +tang»i  C  i 


~  coï'  îC  +8in*;C  cos  aA       i+tang^j  C  «wsA* 

_   -_  tang'  i  C  gin  aA tang*  S  C  wn  4A 

""  un  t'  sin  a 

_i_  "ng*  i  " 


.* 


jJhêiMljftfcri^^Wf 


LEÇON  IV.  1,5 

CM  i  (C+G^  tangi  Atang  iy+cot  i  A  cos  i  (C— C'^  tang  a  y 
zzzcoBi  ((y— C*>— cos i  (C+CO , 

^^^  ~cosi  (Cr-hC")taiîgi  A+C08  i  (C— COcot  i  A 

^swn^  CMn^(y  sin-yAcos  ^A 

^coi  i  (C+C)  sia*  i  A+co»  ^  (C— CO  cos^i  A 

^  r     cofi  Ccos  iC'sin^  A— sin  i  Csin  ^  C'sin*  i  A         î 
(+co8iC'co«i(rcos»iA+siniC'5ini(rcoa*iA     / 

_  tangjCytang^C^sinA         

^i  +  tangiCtangiC'Ccos^iA  — ain'iA) 

^  tang  i  C  tang  ^  C*  sin  A 

^i+tangiCtangiC'cosA 

et 

^  tang^Ctang^CTsinA     tang*  j  Ctang*  j  C^wn  aA 

■< iSTs"^ •*'^- 

Doublez  cette  série  et  tous  aurez  en  secondes,  Texcès  deê 
txm  angles  (A  + A'-f-A^  <ur  i8o*.  On  8*était  contenté  de 
pnmrer  que  les  trois  angles  surpassaient  i8o^,  j'ai  cherché  cette 
formule  pour  les  opérations  de  la  mesure  de  la  terre. 

71.  Prolongez  les  côtés  G  et  C  jusquà  leur  rencontre  à 
180®  de  leur  première  intersection  (fig.  4*  )•  Le  même  théo- 
rème transporté  au  nouveau  triangle  sera 

î  («  +  ^+«'  — ^8o*)=tangi  c'tangî  C' sin  û  —  i  tang^i </ 
tang*  iÇ"  sin  da+etc.;  mettons  pour  a  sa  valeur  1 8o*^«-»A,  pour 
a' ,  sa  valeur  (iSo*— A^)  pour  af  sa  valeur  A*';  enGn  pour  c^, 
la  valeur   180**— C,  nous  aurons 

i(i8o*— A  — A'+A')=-iCi8o*— A— (A'— A")] 

t=  [  (  9o»-4  A)— 1  (A'— AO  ]=cot  i  C  tang  i  C  «n  A 

Kcot*  i  C  tang»  i  C  sin  aA+î  cot'  {  C  tang^  i  C  sin  3A+etc. 

Cette  formule  donne  la  demi-dififérence  des  angles  inconnus 
VetA. 
La  formule  première  peut  s'écrire 


_^l 
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^CA'+A")— (90°— iA)=tang|  C  rang  fC*  lia  JÉl^-'ij 
— ï  tang^i  Ctang»  {  Crin  aA+  ^  tang»  îCtang'i  («sin  3A+ 
Celte  formule  donne  la  demi~aomnie  des  deux  angles 
connus. 

La  «ommodes  deux  formules  seraJfA'+A')  — î  (A' — 'A*),! 
A"  =tangiC"  (cot  JC  +t«ngiC)  sin  A  +  ^tang»  Jt 
Ccof  i C— tang' i-  C)  lin  a A-H  tan^i C'Ccof  i  C'+tang'  JÇT 
•in3A+etc. 

La  différence  des  deux  fbrmnies  J  (A'+A'j+î  (A' — ^A'] 
=(  1 8o*— A)= A'— C 1 80"— A)  =  A'— (  1 8o' -  A  ) 
=  —  tang  iC"  (cot  i  C'+tang  ^  C)  sin  A — i  tang'  i  C)  (coeiC  1 
-Hang'Ci)—  i  tang*  J  C  (cot*  i  C+  ttn^  i  C)  on  SA-f-  etc. 
Caa  séries  feront  connaître  les  deux  «nglss  incoaniu  ;  M.  La- 
grange  les  a  démontrées  d'nna  manière  tonte  diffi&rtnta  dent 
'  les  Mémoires  de  Berliu,  1774.  B^en  a  déduit  la  série  (68) 
ci-desBxi*,  comme  un  cas  particulier.  An  contraire ,  aprèe  aroir 
démontré  le  cas  particulier,  J'en  déduis  la  Formule  générale. 
7a.    Soit  ABC  un  triangle  sphérique  quelconque. 
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^^       (a — &)  tang* ^ X  +  taDg I  x^b-, 

ip*>+(^)'^t'=(T^) 
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**+(s=î)"6'*+Kiïy 


<:^y<éd 


»gîX: 


cot  5X2=  a(a — b)  coay  ; 


v*^ 


u(a — b)cosy 
qiiiid  on  a  fait  tang jr  =  a  j/(a—  i)3 , 

=b+(a^b)  6*-H.  4  (»-6yi'— f  |.  4»  (a— W'A*+ctc. 

Développez  cette  série ,  substituez-en  la  valeur  dans  la  formule 

i  x=tang  i  X  — ^  tang'  ^x-f^  tang^  {  x^-etc. 
et  TOUS  aurez 

_  (10  a4-H^û^+43û^)  6* 
4-(i^4.6oa*4.i8oa4+i32a«)i%  — etc. 

Tous  ces  termes  doivent  être  divisés  par  siu  1  ",  et  alors  ils 
(tonneront  ^  x  en  secondes. 

Cette  férié  n'est  commode  que  dans  le  cas  où  Ton  peut  se 
contenter  des  premiers  termes. 

U  première  série  qui  donne  tang  ^  x  eft  beaucoup  plus  com^ 
mode  à  calculer ,  la  loi  en  est  simple  et  évidente  )  on  pour- 


-v^^»'*'.  ra 
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rait  donc  calculer  de  préférence  tang  ^  x  pv  Im  tablai  an  as 
contentant  de  l'avoir  i  i  ou  s*  ;  ilon  logl  «^:log  tmglai 
-f-j  log  cos  î  X  —  log  tin  i'  :  le  procédé  «t  «kact  tant  tftm  » 
ne   paue  pas  G*.  La  valeur  de  cot|x  est  toujonn  exacte. 

75.  Cette  «érie  donne  la  diETérewia  entra  le  cAté  «t  l'usl*  ' 
oppoté  en  fonction  dn  c6té  ;  or  on  pent  l'avoir  en  IbnctioB  da 
l'angle  en  C:=[A— ^)  ;  on  «ara  par  des  calcola  tont  pirnla 

asin;^  coB  \y — anD*|;jrcotA7:diDg-s  A  «0*^(1X4^) 
—  cot  i  A  lin*  i  (ly— D)  ==  s&, 

formule  où  le  facteur  &eit  an  peu  plnniinple;onfara  cotA 
=a,  et  la  même  aérie  donnera  la  eolution. 

Suijace  ikt  triangle  spMri^ue.  ' 

j4-  Soit  un  triangle  fphériqae  qndconqne  X,  A',  A* 
(fig.  4^)  >  '  '2  surface.  Prolongez  A'A  juMjn'i  ce  qu'Q  de- 
vienne un   cercle    entier  ;    prolongez  A'A*  jniqn'i  la  cïi- 


^* 
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*Ar,  et  la  inthca  t'0z=2^  surface  de  la  sphère  =  futean  de  go*. 
Ainâ  IœKF  +  F'+FO— r*». 

La  sar&ce  da'fuseau  de  i*  sera  — ^,  cellede  A  degrés 

-«  ^^     .•    •  ^° 

•«a— .ainn 

•\  90»  ^  90-  ^  90*  y    ^ 

=1^  (A+A'+A0-i^=^A+A'4-A'-x8o.) 

=ar«(taDgiCtangtC'«iDA-.itang»iCtangHC''ainflA+etc.)(70); 

*   àt  cette  manière  la  surface  du  triangle  sera  exprimée  en  par- 
ties carrées  du  rayon  de  la  sphère. 

75.  La  surface  du  triangle  c  se  déduit  de  celle  de  t,  en 
mettant  tang  ^  ( 1 80*»  —  C) = tang  (90*»—  i  C)  =  cot  ^  C  pour 

c  =r  ai*  (cot  i  Ccoti  CainA — ^  tang*  i  C'tang*i  Csin  2  A + etc. 
La  surface  du  fuseau  A , 

ï  =  -^^^  =  ar'KtangiCtangiC'  +  cotiC'cotiOsin  A 
— Ktang»iCtan54C''+cot»iC'cot»Kî')aînaA  +  etc.]  , 

ou  difisant  par  ar*  et  mettant  pour  — 0-5    sa  valeur  sin  i". 

Aria  i • = [(tang  J  C/tang  iC4-  cot  ^Ccot  iC)  sin  A 

—  i  (tang^^  5C'tang4C'+  cot*  iC'cot*  iC^sina  A+etc.]. 
Soit  C=C^  =  90^ 

Asin  I*  =  (asin  A — ^  asinaA  +i2sin3A  — ^  asin4A  +  etc.) , 
îAsin I *  =  sin  A^ "ï sin aA  -f-  ^ sin 3A  —  -^  sin 4A. 

76.  sinA  =  acos^AsiniA  =  a*cos|-A  cos^Asin^A 

=  «^  cos^  A  C05  j  A  C05 -j  A  sin  I A 

=  a*co8ï  A  cos^^Acos-J  Acos-çAsin  —  A,  etc. 

=  Acos^A  cos^A  cosf  A  ....  cos  — A. 
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On  roit  comment  on  pourrait  troartr  U  nirfaee  d'u' 
portion  de  la  sphère  céleste  ou  teiteitre,  qu'on  aurait  pa 
tagée  en  triangles  spbériqnes. 

Nous  Terrons  qu'on  partage  U  terra  an  pluaieors  zdne 
par  des  cercles  qui  ont  les  mêmes  pôles.  L'un  de  ces  cercl 
est  l'éqnatear  £Q  (Eg.^^);  il  esté  go*  du  pôle.  Deuxautri 
sont  CA  et  RI ,  tropiques  dn  Cancer  et  du  Capricorne  ;  li 
deux  derniers  sont  les  cercle*  polaires  OU,  MN. 

Les  arcs  OP,  PL.  CE,  AQ,  ER,  QI ,  MP*,  P^  sw 
chacun  de  qS"  aS'.  Les  arcs  OC,  AL,  RM,  NI  soi 
90*  — 4^°  56' =^4^° 4'-  On  demande  U  sarface  des  z6ni 
glaciales  ou  calottes  sphériqnes  OPL ,  MP'N,  des  zones  OLA 
et  RMNI,  qu'on  appelle  tempérées ,  et  de  1«  doubla  zôi 
CAIR  ,  qu'on  appelle  x,one  torride. 

77.  L'expression  générale  de  la  zdne  OLAC,  dont  la  Iiantei 
est  bc ,  eït  cire,  grand  cercle.  Hauteur  zdne  =x  arw.l 

=  ar»Cs'nPC— sinP0)=4firain  J  (PC— PO)cosi  (PC+PO: 
Ainsi  en  supposant  la  circonférence  de  4oj00o,ooo  de  m^trei 
surf.  OPL  ='47^)rsini(PO  — o)co3iCPO+oJ 
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^ncWla  différentielle  «uKrte  de  aiiiA;  si  h  fanatioa  4e  A 


^fel  petite,  on 

ilainAs  JAcosAaini'. 


^-«* 


â^f    TS*  ^  (^*f'B)  =  ^^  A  C08  B  — >  sin A  ônB 

s  C08  A— r  diin*^  B  cos  A  —  sin  A  sin  B  , 
coi(A-|-B)-«cosA=sAcosAz=— siùAAsinA — nsin^i  AAcosA 

z= — ssin^AAcos^AAsinA— fisin^îAAcosA 
==  -^sin^AAcos^  AAsinACi+tang^ûAcotA) . 

Ls  diffémtielle  est  <2cosA=:— -dAsinAsini', 

80.        T«,g(A+B)-t«,gA  =  jjjj£^; 

.^   .  sinAA  sinAA 

^        cosAcos(A-f^kA)     cos*AcosAA — cosA&in 

tang  A  A  séc*  A 
1  — ^^tang  AAtaogA  * 

tfirentielle  =  JtangA  =  >     ,^    « 

^  cos* A 

^  A  sin  A  A 

sin  A  sin  (A  -f-  ^^  ) 
^  tang  AAcoséc*A    . 

i+tangùAcot  A^ 
différentielle  =  rf  cet  A  =—  -r 


sin*  A* 


8a.  Séc(A+B)— flécA= 


cos  (A+B)       cos  A 
^     cos  A  —  cos  (A  +  B) 

cos  A  cos  (A  +  B) 
_asin^B8in(A  +  yB) 
"^    cos  A  cos  (A  +6)    * 
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.  ^  aMn^aAain(A+iaA)  « 

cosAcos(À  +  AA)  t| 

3Mn;AAginAcosîAA  +  aMn;AAcoiAgin^AA   ! 

cos'AcoiAA-^sinAcoBAïioAA 

sic  AA  «in  A  +  sin  A  A  cot  A  aéc  ?&  A 

"       cos'A  cotùA  —  ain  A  cos  A  sm  AA 

tangAAtangAaécA+tangAAiécAaéc^dA 

1  -^  UDg  AA  taug  A  * 

ifAtangA 

cosA 

inÇA-f-B) 


~sinCA+B)      «nA        «nAsin(A+By~ 

^—-asin  î  B  cou  (  A  +  i  B) 
""  oin'AcosB  +  sinA  cosA  linB 
_         flsinèAAcoaÇA+^AA) 
~'     sio'A  coa  AA  -f-  ùa  aA  cos  A 

aein  ^  âA  fine ^A Acos  A -|- asin' ^  AA  nnA 
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pas  constantes.    Mettez  pour   x^y,  z  les  différentes 

trigonométrJques ,  et  vous  aurez  ainsi  par  parties  la 

Térentielle  totale  d'une  fonction  trigonométriqne.  Plusieurs 

laMeuTs  ont  donné  des  collections  plus  ou  moins  amples  de 

jfarmulesdiffîèrentiellespour  les  différentes  parties  des  triangles. 

i*ea  ai  donné  moi-même  une  suite  plus  complète   encore  ^ 

■sis  je  n*en  ai  jamais  fait  d*usage  5  c'est  pourquoi  je  la  sup- 

(rime  ici. 
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Réjractions . 

1.  jNous  ayons  reconnu  que  les  étoiles  reyiei^nent  cons- 
tamment an  méridien  à  des  intervalles  égaux ,  que  nous 
^voet  partagés  en  â^beures  sidérales;  qu'elles  gardent  sensi* 
bkment  la  même  distance  polaire  pendant  on  tems  assez 
vmàkùAm,  et  qu'elles  reviennent  encore  après  des  inter-- 
TiIIef  éganZy  i  une  même  position  sur  leur  courbe  diurne. 
Aîiui  les  trois  côtés  du  triangle  spliérique  PSZ  étant  constans 
ponr  le  même  point,  de  ceitte  courbe,  l'angle  an  pôle  entre 
iiméri£enne  et  le  cercle  de  déclinaison  est  toujours  le  même 
pov  une  mên^e  distance  au  zénit ,  et  réciproquement. 

De  cette  régularité  constante  .nous  avons  conclu  que  les 
^tdet  tournent  uniformément  autour,. du  pôle  du  monde, 
'oiorte  que  les  angles  au  pôle  croissent. d'une  manière  pro- 
portionnelle au  tems/  et  en  raison  de  iS^  pour  une  heure 
■dérale.  Cest  ce  qu'il  s'agit  de  vérifier, 

s.  Si  nouii  connaissons  PZ  distance  du  pôle  au  zénit,   et 

PS  distance  polaire  de  Tétoile,  nous  pouvons  observer  ZS 

iù/tMnot  de  Tastre  au  zénit,  nous  calculerons  l'angle  ZPS , 

et  mms  verrons  s'il  croit  compie  les  tems  écoulés  depuis  le 

passage  an  méridien. 
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3.  il  dut   donc   d'abord  détarnùnw  -PZ;   rien   de 
■impIiB,  menirons  lea  distueu  sèi^tilH  d'ime  èbùla 
pidiïn,  i  Ma  dcQx  paaaagM  «a  mériAsn,  aooi  konplr' 
an  passage  rapirienr  K  =  PZ  ^  &« 


d'oA 


inférienr  N'=  PZ  H 

N+N'=flPZ      et  ^  PZ«i(N+N^)-         '  ."^ 
En  cherchant  ainsi  PZ  lucceaaiTBnicnt  par  plnsNiin  ftdht^.; 


OD  a  trouvé  à  Paria, 


Par  l'Étoile  polaire......  4f9'io'     x'44     ^pout  i9i. 

Par  j8  de  la  petite  Oarae.,  ^i.  9.  n.   i5.  3     ,5!™        l 


!f    ■<•■«■      7  1»»    .t 


Par  a  da  Dragon 4i* 

ParadelagrandeOnne. .  4^. 

Parla  Chèvre ."  40.S7.5d    4<(.S3  " 

Ensorte  que  la  somme  va  toujours  en  diminuant  à  mênre  _ 
que  l'étoile  est  plus  éloignée  du  pôle,  et  que  la  diminutioa  _ 
est  d'autant  plus  ra;:iit1e  que  les  distances  polaires  comparées 
sont  plus  grandes.  Lea  étoiles  tourneraient-elles  autour  ds 
difTérens  pMea  ,  ou  bien  y  aurail-il  une  cause  inconnue  qui 
rapproche  les  étoiles  du  pôle  dans  leurs  passasses  inférieurs  ,  e( 
cetle  cause  aurait- elle  un  effet  plus  sensible  à  mesure  qne 
l'étoile  est  plus  voisine  de  l'horizon  ?  Nous  nous  convaiocrons 
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mn ,  )•  ckKjim  4^*  9'  10'  comme  la  quantité,  k  pliu  pro- 
■Ue  entre  cellet  que  nous  afons  tron?ées ,  parce  que  rîr* 
lipdarité  est  nuwidre  pour  l'étoOe  polaire  que  pour  tonte 


Connaissant  ainsi  PZ  et  PS  et  Tangle  P  pour  le  tenu  écoulé 
depuis  le  passage,  nous  calculerons  ZS ,  que  nous  compare- 
nsi  à  l'obsenrafion.  Obsenrant  ainsi  la  chèvre  vers  45*  de 
4Unce  zénîtale ,  nous  trouyerons  la  distance  calculée  plus 
fatede  l' que  la  distance  observée;  i  64*  nous  trouverons  s/  ; 
ijv^,  nous  trouverons  3';  476^  4^'^  nous  en  trouverons  4; 
ijfj.  S,  et  environ  la'k  86^ 

Si  nom  prenons  ensuite  une  étoile  pins  éloignée  du  pôle , 
Ms  trouverons  vers  90^  que  la  diffSérence  est  de  33^ 

5.  Il  s'agit  de  chercher  la  cause  de  ces  irrégularités  des 
faaccs  lénitales  >  car  si  nous  calculons  en  même  tems  tous 
les  iûnnts,  nous  ne  trouverons  ancilne  différence  appréciable 
«bi  le  catcnl  et  Vobservation ,  d*où  il  résulte  que  l'effet  est 
loqoan  produit  dans  le  plan  vertical. 

Ptoléoiée,  dans  son  grand  tiaité  d'astronomie  (l'AJmageste) , 
pnssait  avoir  complètement  ignoré  cet  effet  ;  mais  dans  son 
Optiqne,  dont  la  Bibliothèque  impériale  possède  la  traduction 
htiot,  3  en  a  donné  une  explication  naturelle  et  satisfai- 
sante, adoptée  aujourd'hui  par  tous  les  astronomes. 

S.  On  sait  qu'en  passant  d*un  milieu  d'une  certaine  densité 
daoi  un  milieu  d'une  densité  différente ,  la  lumière  change  de 
direction. 

Nous  observons  que  l'œil  placé  en  O  (Eg.  44)»  ^^  peut 
«ppercevoir  un  objet  E  placé  au  fond  d'un  vase  FHGB ,  si  le 
11700  direct  EBA  passe  au-de9sus  de  rœil;  mais  cet  objet 
devient  visible  si  Ion  remplit  d'eau  le  vase ,  parce  que  le 
iiyon  EB  s'infléchit  en  B  et  prend  la  direction  PO ,  ensorte 
[ne  nous  voyons  l'objet  E  sur  le  rayon  OBD,  conmie  s'il  était 
éellement  en  D.  Réciproquement  un  œîl  placé  en  E  ne  pour- 
lit  voir  que  l'objet  A  si  le  vase  était  vide  et  non  transparent  ; 
oais  il  verrait  l'objet  O  si  le  vase  était  rempli  d'eau,  il  l» 
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verrait  en  A ,  c'est-i-dire ,  rapproché  àe  la  perpendiculaire  Al 

d'un  angle  AfiO,  qu'on  appelle  angle  de  réfraction. 

f.  Ptolémée  avait  mesuré  les  angles  de  ré&actioD  ponr  ta 
lea  degréa  d'inclinaison  ZBO  de  lo  en  lo  degrés,  et  «  Ubb 
est  sensiblement  la  même  que  celle  qui  résulte  des  expérience 
de  Nevton.  Snellîus  et  Deacartes  ont  remarqué  qu'il  existait 
un  rapport  constant  entre  le  einus  de  l'angle  d'incidence  ZBO 
et  le  sinuB  de  l'angle  rompu  ZBA.  J'ai  calculé,  d'apréi  la 
observations  de  Ptolémée ,  que  ce  rapport  est  celui  de  ^:3a 
passant  de  l'air  dans  l'eau,  de  ^  ;  a ,  en  passant  de  l'air  danib 
vide.  Nevton  explique  cet  elFet  par  une  attraction  proportÏMH 
netle  k  la  densité  des  milieux  ;  le  mouvement  oblique  UK 
C&g.  45  )  BB  décompose  en  un  mouyemeat  UK.  parallèle  1 U 
surface  du  milieu  plus  dense,  et  en  on  mouvement  KM  per- 
pendiculaire à  cette  surface.  Ce  dernier  est  accéléré  par  l'it' 
traction  du  fluide  aqueux,  etâe^-îent  K^f  ;  VM  devient  IJN,<i( 

sin  ÇPDX+MUN) 
sin  PUN 


■■at  du  pâle ,  avait  testé  de  déterminer  la  ré&action 
nt  i  chaque  distance  zénitale;  «a  table  ne  suppose 
mole ,  M  réfraction  eatde  Z/(  àïhomon ,  elle  n'est 
K  de  5'  à45*,  et  plus  hant  il  !a supposait unlle,  au  lieu 
lée  dît  expressément  qu'elle  ne  doit  cesser  qu'an  sénit. 
Cassinï  supposa  l'atmosplière  sphérique,  ainâ  que 
,  le  premier  entre  les  modernes ,  il  établit  une  by- 
gnliére. 
CO  (6g.  ^6)  )e  rayon  de  la  terre  ibérique,  OB' 
de  l'atmospbère  CB^CB'  le  rayon  de  la  courbe 
,  D  un  astre  Tifi  l'horizon  astronomique,  c'est-à- 
*  du  zéoit  Z  d«  l'obeerrateitr  en  O.  Le  lien  Dn'e«t 
apparent,  l'astre  nra  plus  bas ,  en  A  par  exemple  ; 
l'angle  d'incidence  on  l'angle  que  fait  le  rayon  lu- 
ec  la  perpendiculaire  DE;  DBE  l'angle  rompu; 

ABE  __  sin  pBE+R)  _  «n  (OBC+R) 

DBE  ~      sin  DBE     ~      sin  OBC 

R=sinRcot  OBC=scosR+Bia  Rtangu 

omme  on  voit,  la  réfraction  horizontale ,  et  ie=OCB 

-£BD=dîstance  du  zémt  E  au zénit  Z. 

=  CO:=rayon  de  la  terre; 

=!CB'=Beou=i  +  tang  w  tang  i  b, 

—r  hantpnr  dp  l'almnonliére  =  tan?  u  taae  ^  u': 
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l'aagle  rompu,  et  l'on  aura 


_  »n  (HGI-l-r) 
" .m  HGI      " 


»r+™.r<»tHGI=!i2li±;?. 


d'oi(in(^^-r]=:  n  ÛD^;  mais  on  t 

CG  :  CO::wn  COG  :  «n  000=/^^  ab  COG 

e=  ùa  CBO  sin  N=:cos  u«a  N=sùa  y; 

unN — siay  =:AUD*tu  sin  N; 

a  sin  :  (N — y")  cos;  (N+^)  acsann*!  uibiTf; 

«n  (^ — r)^n  sin^  ^  (cosR-f-unR tangu)co>  uàa 

=  (coa  Rcos  U'hainRùnu}sin  N=co*(u — h.yva. 
i3.  Toat  dépend  donc  de  cet  angle  u ,  en  plaça  doqi 
Cauini  emploie  la  bauteur  de  l'atmosphère  =A:^OB'  : 
tangu lang  ju;  il  la  détermine  par  des  essais  iuccesâfi> 
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)4*  Ainsi  la  théorie  de  Cassini  conduit  à  une  écfuation  où  Yoa 
toit  que  la  réfraction  est  proportionnelle  à  une  constante  mul- 
tipUée  par  la  tangente  de  la  distance  au  zénit^  diminuée  d*tine 
Tariable  qui  dépend  de  la  réfraction  même  que  Ton  cherche, 
et  qui  variera  avec  la  distance  et  la  réfraction.  Si  nous  nous 
arrêtons  à  la  formule  r=:2p  tang  (N  —  qr),  ]a  réfraction  dé- 
pend de  deux  constantes  que  donnera  l'observation  ;  Tune 
t€Tap=  Rtang(u — y  R),  l'autre ,  q  facteur  de  r  dans  Tare 
i^-qr). 

En  supposant  »  comme  Cassini ,  R  -=  Sa'  ao"  et  r=  5^  a8' 
à  80**  de  distance  au  zénit,  j'ai  trouvé  m  =  a'o'  la",  d*oii 
i=  tang  u  tang  7  u  =  o.côoi  i58  pour  le  rayon  CO  =  .1  ; 
iaais  si  nous  faisons  CO=3a7iaoo  toises ,  nous  aurons  h 
sacoo*^  4;  Cassini  supposait  aboo. 

i3.  Il  est  bien  sûr  que  l'atmosphère  surpasse  de  beaucoup 
1000*^,  puisqu'on  peut  vivre  et  respirer  sur  le  Mont-Blanc  , 
qui  en  a  a4oo ,  que  M.  Humboldt  s'est  élevé ,  au  Pérou ,  à 
plus  da  3000*^;  et  que  M.  Gay-Lussac  s'est  élevé  ek  ballon  à 
36oo;  mais  il   faut  considérer  que   lair  est  un  fluide  élas^ 
tique  dont  les  couches  inférieures ,  affaissées  sous  le  poids  de<i 
couches  supérieures ,  sont  d*une  densité  plus  grande  ;  que  la 
densité  va  ainsi  en  diminuant  graduellement  depuis  la  sur- 
face de  la  terre  ,  jusqu'à  la  hauteur  où  lair  n'a  plus  assez  de 
densité  pour  produire  une  réfraction  sensible  ;  que  le  ravon 
de  lumière  rencontrant  sans   cesse  des  couches  plus  denses/ 
sinfléchit  continuellement }  que   la  route  de  la  lumière ,  au 
lieu  d'être  rectiligne ,    comme  le   suppose   Cassini ,  doit  être 
tme  courbe  ;  que  nous  devons  voir  l'astre  sur  la  tangente  de 
la  courbe  ;  et  qu'en  suppoi^ant  la  route  rectiligne  ,  Cassini 
supposât  tacitement  une  atmosphère  d'une  densité  constante 
et  moyenne,  et  que  son  atmosphère  de  aooo'''  équivaut  à  notre 
atmosphère  dépouillée  de  son  élasticité  et  ramenée  à  cette  den- 
sité moyenne  et  constante*    La  formule  de  Cassini  ne  peut 
donc  être    qu'approximative  ;  mais  son  hypothèse    donnait , 
par  des  règles  simples ,  des  réfractioas  sensiblement  exactes , 
surtout  pour  le  tems. 
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iS.  Bradiey  donns  sans  démonstration  U  formula  r=s  67* 
tang  (  N— 3r],  formulo  toute  somblable  i  colle  quo  jo  tin 
de  l'h/potbè»  de  Casaîni ,  excepté  qne  le  {«cteur  3  est  ooo»- 
tant,  an  lien  que  le  Facteur  q  était  variable. 

Tons  les  astronomes  adoptèrent  la  foimnle  de  Bridlef; 
Simpson ,  Boscorich  et  Dus£)our ,  en  partant  d«  quelques 
hypothèses  physiques  non  démontrées .  donnèrent  la  formule 
msinN  =  8in  (N  — nr). 

Supposons  N=go*  ;  r  deviendra  la  réfraction  horizoatala  R, 
nous  aurons  m=  sin  (go" —  nR  )  :=  cob  nR  et  U  fomule 
sera  cos  rR  sin  N  =  sin  (  N  —  nr  )  , 
d'où  i  l  cosnR  :;  sin  N  !  sin  (N^nr), 

1  -)-  cos  nR  :  1  —  cosnR  ::  aiDN  +  ûa(F(— nr)  ;  ùN 

—  sin  (  N  —  nr), 

1  :  tan^  ^  nR  ::  tang  (N — î  nr)  :  tang  1 1^, 

tang  z  nr  =3tang  ^nR  tang  ^  nR  tang  (N— ^nr) (a) 

ou  r  =  p  tang  (N — qr ). 
17.   C'est  toujours  à  peu  près  la  fommle  de  Ciiiini.  En 
développant  la  Formule   (a) ,  on  obtient 

tangM"r  +  (^      ^^^^ — jtangînR=tang«iiiR, 
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\%  calent  se  réduit  anx  formules  suirantes  qui  ont  toute  Texac*- 
titude  qira  comporte  cette  hypothèse  ; 

Hog  x=  sla  nR  taog  N  ;  r=  R  tang  i  x ,  et  r'=R  cot  }  x\ 

r et  /sont  les  ré&actions  pour  les  di5tances  zénitales  N  et  180* 
—  N;  cette  dernière  est  toujours  la  phis  forte  et  les  ré- 
fractions vont  toujours  en  augmentant  même  au^-dessous  do 
l'horizon. 

18.  Cette  même  équation  se  déyetoppera  en  série  de  la 

fonntr=tangN+B  tang^jV+Ctang^N+  etc 

r=:56*,64775  tangN  —  0^04664 ,  6958  tang^  N4- 0^,00007, 
78119  tang*  N  —  o',ooooo.oi58  tang'  N  -(-etc.  On  ne  peut 
regarder  ces  divers  coeflSciens  que  comme  des  approxi- 
nations  qui  nous  fourniront  au  moins  des  remarque»  utiles. 

Dias  ce  système ,  comme  dans  celui  de  Cassini ,  il  suffit 
de  deux  réfractions  observées  pour  déterminer  les  deux'cons- 

•k  «•    /       Rtang  \  jf        tang  {  af 

toUei  a  et  R ,  en  effet  -  =  ^  ,    ^  \    •  =  —"H — » 
'  r       R  tang  5  x       tang  i  x 

Mail 

a  tang  1  X     ^^^^  /  _  j  tan^  x^  Çi^tang^  1  xQ 
^         1  —  tang»  i  X  '  r        i  tang  x   (1— tang*  i  x  ) 

taglT  i-*4ang*  y  a/  _  tang  N'         i— tang*|x' 
^^langN  •i-.ang-ix  "tangN-  ^_Qy^^.,J 

/ 

tang  N'  cot  N 

tang»  1-  j/— = — j;. 

tang  N'  cot  N  —  p 

Cosoaitsant  x'  on  aura 

Uagi  x=  p  tang  i  x^}  K=/  cot  i  x^^r  cot  J  x.  Sin  H 

nR 
istang  X  cot  N=tang  a<  cot  N'  ;  n  =  -g-  et  le  problème  est 

réfohi,  quelles  que  soient  les  réfractions  r  et  r ,  mais  si  /=  R  ; 
l«ijix'  =  i,tanglrJ:=ï^f 
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eianR = tang  X  cot  N^  - 


-(R  +  r)CR-r)- 


En  prenant  dam  la  table  de  Caraîni  —  7..l_  ,     u, 
'^  R      3a' ao'  ' 

on  trouvera  71=6,5399;    y  n  =  3,36495;  r  i  45*^59*,5. 

En  prenaDt  dans  la  table  de  Bernontli^=:±7-7^, 

on  trouve  i  n  ^  3,7g3 1  et  r  à  ^5°  =59*  aS,  au  lïea  d«  63'  qne 
donne  Bernoullj. 

En  prenant  dans  la  table  de  Newton  ^  =  ^-7^ 

I  n  =3.646  et  à  4^'  r:=53*  55,  au  lieu  de  54' que  donne  11 
mèiue  table. 

La  table  de  Mayer  n'est ,  comme  celle  de  Bradley ,  qa'nii 
corollaire  de  la  formule  de  Simpton,  il  fait  ^  n=5,  i5. 

19.  M.  Laplace  ,  d'après  une  théorie  plui  complète  et  plus 
approfondie  ,  donne  ta  formule 

r^a+3  (r"— a&)  tang  N— ai  tang'  N  enfaîsant  fcso.ooiaSaSi .' 
Quant  au  coefficient  a,  je  l'ai  tiré  d'une  multitude  d'obier- 
Tations  ,  et  je  l'ai  trouvé  de  57',  a  à  fort  peu  prés. 
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Gsante  et  ceOes  que  nous  en  avons  déduites ,  sont  d'une  sim* 
plicité  qui  les  rendent  trè^utiles  dans  la  pratique. 


Errenrs 

Hypothèse 

N 

de 

de 

Simpson. 

Casnni. 

45» 

—    o*3 

—        I 

80 

0,0 

0 

81 

+     1,0 

-f         1 

8a 

+    a,o 

4 

83 

+    4,0 

8 

84 

+    5 

14 

85 

+    9 

a6 
+  0.48 

86 

+  >a 

87 

+  a4 

1.39 

88 

4-56 

s. 46 

89 

+  14       1 

+  41S 

90 

0 

0.      0 

ao.  En  prenant  dans  la  même  table  d'autres  réfractions , 
Dons  aurions  eu  d'autres  valeurs  un  peu  différentes  pour  ^n. 
Ainsi  le  coefficient  de  r ,  dans  la  formule  r  =  p  tang(N-^^nr) , 
n'est  pas  constant,  comme  le  supposait  Bradley^  il  est  variable 
comme  dans  la  formule  qui  se  tire  de  l'hypothèse  de  Cassini. 

En  prenant  dans  la  table  de  M.  Laplace ,  les  réfractions 
5'  19^9  et  Sy  46^3,  je  trouve  u=i^  53' 46%  u— R=i«2o'c; 
r  =  5/',i34tan6(jr  +  Ar)  =  57%i34tang(N  — 2r).  Les  dif- 
férences entre  les  deux  tables  sont  telles  qu'on  les  voit  (19) 
jons  le  titre  Hypothèse  de  Cassini. 

a  i .  Jusqu'ici  nous  n'avons  parlé  que  de  réfractions  moyennes, 
c'est-à-dire,  que  nous  avons  supposé  que  la  réfraction  est  tou- 
îours  la  même,  pour  une  nlCme  distance  au  zénit;  mais  la 
ri&action  dépend  de  la  densité  de  l'atmosphère  ;  cette  den- 
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«ité  varie  et  fait  varier  la  hauteur  da  U  Colonne  de  mu^ 
fure  dans  le  baromètre. 

Soit  B  U  hauteur  du  baromètre  pour  laquelle  ouaobserri 
la  réfractioa  r,  on  aura 

B;B  +  <ffl::,:,+*=!a+ia  =  r(.+^. 

La  densité  de  l'air  varie  avec  la  température,  elle  décroît 
quand  la  chaleur  augmente. 

Si  la  réfraction  r  a  été  observée  lorsque  le    theimomètre 
marquait  t  degrés  de  chaleur,  et  que  le  thermomètre  monte 

jusqu'à  (t-l-dt),  la  réfraction  r-i-dr:=—^ — -j;,   m    étant 

un  corflicient  que  l'on  tire  de  l'observation;  eo  effet,  soit 
r  la  réfraction  pour  le  thermomètre  (}  la  même  ré&action 
pour  le  thermomètre  (*  «ra 


pour  le  thermomètre  t". 
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iS5 


1 

1 

JOO 

Bradlej. 

Lemonnier. 

Majrer. 

La  Caille. 

Bonne. 

Laplace. 

o.oo55 

0.005455 

0.004537 

0.00370 

0.0040 

O.OOi^ 

0.0044 

0.004348 

o.oo36aa 

0.00296 

o.oo39 

0.003933 

93.  Ainai  la  réfraction  yraie  r+di 


»• 


J-iidédnit  Jr=r(^- 


mdi 


^=  {i^J^'  ^- 


«__        €ÎB        mdt 
1  -J-  mdr        B  '  1  4-  mdt 


) 


Oo  peut  faire  une  table  des  logarithmes  [— ^ — )  et  des 

complémens  arithmétiqnes  des  logarithmes  (i  +  mdt)^  cet 
den  logarithmes^  ajoutés  au  logarithme  de  r«  donneront 
bgfr+dr). 

On  peut  faire  des  tables  en  nombres  de  -77- .  et  • r  • 

'^  B  '        i-HncTt* 

et  se  serrir  de  ces  nombres  pour  multiplier  r,  et  l'on  saura, 

d'ares  l'état  du  baromètre  et  du  thermomètre  ^  réduire  une 

réfractioD  â  la  réfraction  moyenne  5  on  ajoutera  à  la  distance 

scnîtale  obserrée  la  valeur  de  lir;   on  réduira  cette  distance 

a  celle  qu'on  aurait  trouvée  dans  Tétat  moyen  de  l'atmosphère; 

«De  ne  sera  pins  affectée  que  de  la  réfraction  moyenne.  Mai» 

on  voit   que    cette   correction  n'est  pas   parfaitement  sûre , 

poisqnelcs  astronomes  sont  peu  d'accord  sur  le  coefficient  m. 

a4*  Toutes  les  formuler  et  les  tables  de  ré&action  dépendent 

ût  la  distance  apparente  au  zénit ,  et  c'est  ce  qu'il  y  a  do 

plus  commode  pour  corriger  une  obâen'ation  ;  mais  si  l'on  a 

«ne  distance  calculée ,  qui  ne  peut  être  qu'une  distance  vraie  ^ 

i  changer  en  une  distance  apparente ,  on  amènera  facilement 
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h'  rormnlr*  à  ne  dépendre  que  de  la, dùtuce  Traie  =V-,   t 

effet,  V=N4-r,  et  N=V  — r;' 

r^p  tang  (N  —  |  nr)  ^  p  tai)g(V  —  r — ;  nr) 
=  pU.B[V-(i»+00=pt«.8[v-(:^)r] 

Ea  traitant  cette  formule  comme  celle  qui  dépend  ds  V*  )' 
trouvé  que  si  l'on  faisait 

(afn'  +  an")'  tane  ^  nR\  ,r 

n+(ji+a)taD6*i  nR.J 


mt  n=G  et  R  =  33', 

tangu  =  0.0663437  tangV, 
r=:  i709'',36  tang;ui: 


60*  tang  2  II.' 
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Vont  obserrerez  ensuite  la  même  étoile  à  diETérentes  dit- 
tmcesx  depuis  45®  jusqu'à  rhorizon. 

Vous  calculerez  cos  N  =  cos  P  cos  H  cos  D  +  sîn  H  sin  D  ; 
iRms  commettrez  une  erreur  sur  cosN  et  sur  sinN;  mais 
en  différentiant  « 

— iO(smN=^ifl{cosP8inHco8D  —  JDcosPcosHsinD 
-f-clHcosHsinD-f-cSDsinH  cosD 
=— <ffl cosP  (sin  H  cosD  -(-  cosH  sinD) 

•4-i/H  (sin  H  cosD  -f-  cos  H  sinD) 
=— dH  cosP  sin  (H  +  D)  +  cfH  sin  (H  +  D) 
=+dHsin(H4.D)(i-cosP)=-2rfH  sin*iP8in(H+D), 

^ affHsin*^Psin(H  +  D) 

.    smN 

Telle  est  la  correction  dont  N  aurait  besoin  ;  or  vous  faites 
i^=N— distance  observée  ;  donc 

sinN 
__  (/-f-  r^)  sin*  ^  P  cos  (H  +  D) 

sin  N 

la  kanteur  du  pôle  étant  trop  grande ,  vous  aurez  des  ré- 
frictiont  trop  petites. 

Si  rétoile  passe^rès  du  zénit  ^  H-f-D  différera  peu  de  2II  ; 
iin*;P,  vers  6 heures  ou  environ,  dilTérera  peu  de  ^j  sinN 
Ters  rhorizon ,  différera  peu  de  l'unité  ;  vous  aurez  donc 
(/r=— -cH  sin  aH ,  c'est-à-dire  que  dans  tous  climats,  dr  dif- 
fcre  très-peu  de  dH  en  valeur ,  et  en   diffère  par  le  signe. 

a6.  Tycho  imagina  une  autre  méthode  3  il  fut  imité  par 
Bradiey. 

Soit  S  la  distance  solsticiale  apparente  au  zénit  en  été^, 
•  l'obliquité  de  Técliptique  ; 

H  —  w  =  S  +  ^  i^ 
h  dist«  apparente  au  solstice  d'hiver  H  +  «  =  S'+  r', 

Soit  A  la  distance  polaire  d'uAe  étoile  voisine  du  pôle  y 
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dans  le  passage  nipérieiir  N  -^  (  :=  go^  —  H  —  A'  ^ 
înférienr  N'  +  ^  =  go'  —  H  +  A 
N  +  N'+  {  +  (*    =  180'  — aH.        ' 
aH=i8o''-N— N'— e— ('=S— S'+r+K 
1  «o-_N_N'_s_S'=i- +/+(+{' 
1 80"— N— N'— S— S'=Ata^Ig^+BtanB^V+Atall6N' 
+Btang^N'+AtangS+Btaiig% 
+Aian6S'+Btaii6*&' 
i=ACtangN+tangN'4.tar.gS+tangS') 
+BCtaIl6'^ +taDg  *N'+tang*S+tMg'S) 
f  1 80'— (N+N'+S+S')  ï 

-B(tang^W+tang^N'+taTis'S+tanE»y)J 
UiJgN+tangW'+iangS+tangS' 
Nous  ne  dépendons  plus  de  H ,  mais  il  faat  iiqiposar  i  lùa 
connu. 

Dans  la  formula  da  firadiey  ,  que  Dons  ponvoaa .  ngaidsi 
comme  une  âpgiroximation  ,  B= — o'.o^GSj  donnoni  à  K 
HifTérentes  valeurs,  à  commencer  de  o*,o5,  uoos  aiiroiis 


A=  : 
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97.  Braâlejj  en  imitant  Tycho,  adonné  plas  d'extension 
à  la   méthode. 

Soit  ZE',  ZF'  (Eg.  4?)  deux  distances  apparentes  au  zénit 
égiles  entr*elle8,  et  observées  vers  les  deux  équinoxes,  les  dis- 
tances apparentes  étant  égales  ^  les  réfractions  le  seront  aussi^  et 
kl  distances  vraies  ZE  »  ZF  le  seront  pareillement.  Soit  O 
le  point  soliticial  sur  Técliptique  FOE ,  les  triangles  ZOE , 
ZOF  seront  par£ûtement  égaux  ;  les  arcs  £0 ,  OF  ou  les 
distances  an  solstice  seront  égales  ;  les  distance  TE ,  <d^F 
seront  égales,  ainsi  que  les  déclinaisons  AE,  BF. 

Si  Ton  a  comparé  ces  deux  jours,  le  soleil  à  là  même  étoile  f, 
on  connaît  le  chemin  AB  du  soleil  en  ascension  droite  ;  on 
connaîtra  donc  TA  et  TB ,  on  saura  ainsi  l'instant  où  le 
idfil  sera  arrivé  en  T  et  ^à  90^  du  point  solsticial. 

s8.  Eo  observant  le  mouvement  du  soleil  en  déclinaison ,  on 
aora  la  distance  cénitale  apparente  de  l'équateur  à  Tiostant  où 
Isioleilaiiraétédansles  deux  points  équinoxiaux.  En  combinant 
siosi  les  obseivatioas  de  quatre  équinoxes, 

Bradiey  trouve N  =  5i*  ay'  a8' 

Pte  an  grand  nombre  d'observations  de  la  po- 
laire à  ses  deux  passages,  il  trouve N'r=:  38  3o  35 

L*  aoiUM  qai  denait  être  de  90°,  n'est  que 

de 8958    3 

Laaoiiimedeadeiixréfractioiuouder-)-/r=.  1  Sy 

r+KssA  tângN  +A  t«ngN'  =  A  (  tang  N  +  tang  N' ) 

Dans  les  calculs  on  a  égard  à  la  parallèle  du  soleil  R^fi  sin  N 
qne  IVm  letranche  des  distances  zénitales  observées ,  parce 
qn  elle  augmente  les  distances 

N  +57*  04s  tang  N  =  5i*^  28'  S^'  6 
N'  +  57  046  tang  N'=  58  5i  ao  4 

Qo     000 

On  a  donc  par  cette  méthode  deux  réfractions  et  la  hauteur 
eu  pdie,  mais  en  sappoMnt  B  tang^  N  et  B  tanj;^  IS'  =  o. 
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En  ("uppnsant  B  =  o',i  ,  on  aurait  en  A  î=  57",oC7 ,  «t  H 
Tti"  s8'  39'. 56,  A  serait  plus  fort  et  la  hauteur  du  pûle  pla 
faible. 

Cette  méthode  donne  assez  bien  le  coelBcieat  Ai  indi 
rien  de  plus.  D'aillt^urs  elle  dépend  de  la  bonté  de  l'inmiimuL 

39.  Pour  ne  rien  admettre  qnï  ne  snît  donné  par  rd>Kr-- 
vation,  j'ai  pris  quatre  étoiles  circompolaires  observées  nse 
grand  soin  par  M^chain  à  Barcelone  :  chacune  de  ces  itaHa 
donne  une  équation  de  la  forme  i8o* — aH  =  N+N'  + 
ACtaj)eIV+tangN'}+B(tang=IV+tang3N')+CCtan6SN-Hai>6lO. 

J'avais  quatre  équations  et  les  quatre  iaconnuea  H,A,B,C, 
la  plus  forte  distance  au  zénit  ét.iit  de  83°  f,  c'bstrappV^' 
ser  que  trois  terraes   euIUsent  pour   cette  distance   (18). 

LVliminatinti  m'a  donné 
r=6i'',i76GiangN  — o",a648tang*N+o",ooa485tMg'N. 
Mécbain  avait   corrigé  ses  distances  zénitales  dea  variatioM 
de  la  réfraction  par  le  coelHcieiit  nde  Bradiey  (  aa  ].  En  ea>- 
pluyant   celui  de  Mayer  et  recommençant  les  calculs,  j'à 


LEÇON  V.  14» 

ter  qa*eii  supposant  A  plus  petit  et  donné  par  d^autreé 
rations  9  les  signes   des  coefiiciens  cessent  d'être  alter^ 

» 

se  trois  étoiles  seulement  ,  j'ai  trouvé 
r=57''^8  tang  N  —  o" ,07177  tang^  N  ; 

étaît-il  permis  de  négliger  les  tang^  N  à  Sa?  |  ? 

La  Caille  a  employé  iine  méthode  qu*on  peut  ramener 
s  formules  analogues  aux  précédentes.  Il  avait  observé 
ris  un  étoile  £  dont  la  distance  véritable  était  ZPE ,  et 
istance  apparente  ZPE^  S'étant  transporté  au  cap  de 
le-Espérance ,  il  voyait  la  même  étoile  éloignée  de  soa 
:  vrai  V  de  l'angle  VCE";  la  distance  véritable  devait 
VCE  ,  et  sans  la  somme  des  deux  réfractions,  la  somme 
kax  distances  aurait  été  égale  à  CKP  +  CEP  ;  mais  CEP 
nsensible ,  ainsi  que  nous  le  verrons  (  leçon  YI)  ;  ainsi , 

N+N'  +  r  +  /=CKP, 
I  donc 

:-J»— N'=CtangN+tangN')+B(tangW+tangW)+etc. 

tat  il  observait  d'étoiles  différentes^  autant  il  pouvait  avoir 
latîons,  telles  que 

PKC  =  Am  +  B/i 4- Cp4-  De  etc.  ; 
qnatre  étoiles ,  il  pouvait  déterminer  PKC  et  trois  coefïl- 
1;  avec  cinq  il  avait  un  coefficient  de  plus. 
.  Il  s'y  prit  d'une  autre  manière;  par  des  combinaisons 
oieuseSy  il  détermina  nombre  de  réfractions  qu'il  mit  dans 
able ,  et  il  interpola  les  autres  par  la  formule  de  Ber- 
li,  la  seule  qui  fiit  connue.  Il  trouva  des  réfractions  plus 
88  qu'on  ne  croit  généralement,  et  il  crut  voir  qu'elles 
înt  plus  petites  de  -^  au  cap  qu'à  Paris;  on  croit  aujour- 
i  qu'elles  doivent  être  les  mêmes  daoi  toutes  les  parties 
tables  de  la  terre. 

oici  la  principale  de  ces  combinaisons  :   La  Ca.ille  déter- 

I  trois  distances  zénitales  d'environ  60°  chacun,   dont  la 

me  devait  être  de    180®;  elle  se  trouva  moindre  de  trois 

b  réfraction  qui  convient  à  6o<' distance  ;  il  prit  le  ûar^ 
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do  cet  arc  ponr  U  réEraction  A  60*.  La  concliuîoB  Ml 
indépendante  de  toute  théorie  ;  mais  on  objecta  qne  ci  wa  Ut 
de  60°  avait  en  moins  une  erreur  de  12',  cette  erreur  n  tiw  j 
Tait  toute  entière  dans  aa  réfraction.  On  a  cni,  on  camt'', 
quence,  que  ses  réfracrioni  renfermaient  la  correctioD  dnj 
erreurs  de  son  instrument ,  et  cette  conjecture  est  d'autant  pl«. 
vraisemblable  qu'avec  ses  tables,  il  a  déterminé  ia  latitodedi 
Paris ,  telle  que  nous  l'observons ,  l'obliquité  et  les  déclin»' 
sons  des  étoiles,  telles  que  les  ont  trouvées  Bradley  et  Majtf, 
avec  d'autres  instrumens  et  d'autres  tables,  qui  peut-ëtia  mi 
renfermaient  les  erreurs  de  leurs  quarts  de  cercle. 

M.  Burg,  qui  a  déterminé  les  réfractions  d'après  les  ob- 
nervations  mËmes  de  Bradiey  ,  lésa  trouvées  pins  fortes  mv 
lement  d'une  seconde  4  ^5';  mais  si  l'arc  de  Bradley  étiit 
trop  grand ,  ses  réfractions  seront  trop  petitea. 

3a.  J'ai  voulu  voir  ce  que  je  pourrais  tirer  des  dob- 
breuses  observations  de  La  GaîUe;  j'ai  toujours  trouvé'  A 
de  63"  au  moins  et  souvent  plus  fort  ;  moins  d'accord  il  Ht 
vrai  que  par  les  observations  faîtes  au  cercle  répétitenr ,  mù 


1 
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des  tables  qui  diffèrent  très-pep  entr'elles,  et  rnoint  que  la 
aeiileare  de  tontes  ne  diiTère  quelquefois  des  observations. 
En  efTet^  à  (^à*  du  zénit,  j'ai  trouvé  ^  d'un  jour  â  ]  autre^  des 
différences  de  quatre  minutes  »  quoique  le  baromètre  et  le 
Aermomètre  fussent  à  la  même  hauteur  ;  â  8g  degrés!  elles 
étûent  de  45"  à  88<>  de  55%  à  860  de  3o\  de  SG''  à  Sa^,  de 
i5'  à  79*,  de  10*  à  78,  de  6  à  7'  à  75*.  Voyez  les  observations 
dePiazziy  tous  y  trouverez  des  difFérences  pareilles.  Il  paraît 
donc  impossible  d'avoir  des  tables  parfaitement  exactes  \  mais 
les  erreurs  un  peu  sensibles  n'ont  lieu  qu'à  des  distances  où 
Ton  observe  rarement ,  et  où  les   planètes  ne    descendent 
faères  ;  ainsi  on  peut  conclure  que  les  réfractions  sont  assez 
bien  connues  pour  l'usage  ^  qu'il  faut  avec  chaque  table  de 
fé&iction  employer  ,1a  hauteur  du  pôle  déterminée  par  les 
Bernes  réfractions  :   alors  toutes  les  tables  seront  à  peu  près 
•OMÎ  bonnes.  La  baromètre  et  le  thermomètre  nous  donnent 
fêtât  de  l'atmosphère  à  l'endroit  où  le  rayon  lumineux  entre 
dans  la  lunette;  mais  ces  instrumens  ne  nous  instruisent  pas 
dt  rétat  où  sont  les  différentes  couches  de  l'atmosphère  qu'il 
i  traversées.  La  réfraction  que  nous  observons  est  la  somme 
des  réfractions  qn'a  subies  le  rayon  lumineux  dans  les  diffé- 
rentes couches  de  l'atmosphère ,  et  il  nous  sera  toujours  im- 
i    posnUa  de  calcaler  ces  réfractions  partielles,  non  plus  que 
h  quantité  dont  elles  diffèrent  des  réfractions  moyennes. 

Ad  reste,  MM.  Oriani,  Borda  et  Laplace  ont  reconnu  que 
jvqQ'à74'cet  inconvénient  était  insensible,  et  que  la  réfraction 
ut  dépendait  gnèresqne  de  l'état  de  l'atmosphère  à  l'ouverture 
de  la  Innetle. 

Autres  effets  des  réfractions. 

34.  Les  réfractions  augmentent  avec  les  distances  au  zénif. 
U  réfraction  du  bord  inférieur  du  soleil  est  donc  plus  grande 
fie  celle  da  bord  supérieur,  le  bord  inférieur  est  donc 
pks  élevé  que  le  supérieur  par  la  réfraction ,  il  se  rapproche 
de  fanfre ,  et  le  diamètre  vertical  est  diminué.  Toutes  les 
'XNPdes  parallèles  à  ce  diamètre  sont  aussi  diminuées  dans  la 
itee  raison  ;  car  les  variations  des  réfractions  sont  propor- 
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tionnelles  à  celles  de  la  distanc*  an  z&ùt  dans  l'espaCf 
demi-d^ré;  le  disque  du  soleil  partira  donc  elIipHqi 
lieu  de  parjùtre  rond ,  et  cet  effet  sera  surtout  sensibl 
près  de  l'horizon  où  les  réfactions  varient  plus  rapidei 
il  peut  aller  jusqu'à  a'  9"  sur  le  demi-diamàtre  dn  sol 
35.  Les  demi-axes  de  l'ellipse  du  disque  déformé  s 
l'un  le  demi-diamètre  vrai,  ou  f,  l'autre  le  demi-dia 
i  par  la  réfraction  ;  le  rapport  de  ces  demi-dian 
^—  dr 
i-  ' 
rapport;  1  — coaI  =  asin';I=i j— = 

sin"  j  I  ^  i  f  —  1;  dr  est  le  changement  de  réfraction 

nn  changement==:^  dans  la  distance  vraie  au  zénit,  il  se  ] 
drait  dans  une  table  de  réfractions  pour  les  distances  yi 
et  l'on  aurait 

rfV  :  rff  ::  fi  dr,  ainsi  ~j^=-f-;  df  est  le  changemei 


iera  donc 
£ott  cos 
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Yaoconrcissepient  dn  deiÉ^iamètre  sera 

t—  y  =  a/tang»  il  ain*  a+  /^ain*  a  tang<  \  I  (4co8*tf— 1)  ^ 

OA  peut  se  contenter  du  premier  terme  et  faire 

*— J'=a/tang*ilsin»a=:*sin*a  f        ^^     Y 

/  ptnt  être  la  ligne  des  cornes  dans  une  éclipse,  /'  serait 
k  ligne  apparente. 

Poor  a? oir  Tinclinaison ,  il  faut  mesurer  la  ligne  des  cornes 
•ppsreote  c  et  la  hauteur  Terticale  h  de  cette  même  ligne , 

h 
oa  aora  sm  a  =  -. 

c 

36.  Le  demi-diamètre  horizontal  éprouve  lui-même  une 
{Mite  diminution  qui  provient  de  la  convergence  des  verti- 
caaz  fers  le  zénit« 

SoiiSMO  (tig.  49>  le  diamètre  du  soleil  ;  ZS ,  ZO  les  vertî- 
cnxfni  sont  tangens  aux  deux  bords  S  et  O  »  ZM  I*arc  per- 
pesdîealaire  qui  coupe  en  deux  Tangle  SIiO.  La  réfraction 
portera  le  centre  M  en  m ,  le  bord  S  en  a ,  ensorte  que  le 
deni-^mètre  apparent  sera  ma.  Soit  M&s/';  ma'=sii^ ^  les 
triasses  rectangles  ZMS  et  Zma  donnent 

sifl  SM  :  sin  am  ,  ou  sin  <r  :  sin  ^  t:  sin  ZM  :  sln  Zm , 
taûgi(^  — ^)  :tangi(J^4-*^)  ::  tangiCZM— Z/n) 

:tangi(ZM  +  Zm), 
tangi  (*— J')  =tang  \  (^+1^)  tangi  r  cot  (Zm+i  t) 

=  tangi  (<f+J^)cot(N+ir)itangr. 
i(l-.0=^8'.5  tangi(J^  +  0  tang(N— 3r)  cot  (N+i  r), 
^— ^'=57''  tang  ^  sans  erreur  sensible; 

ce  qui  fait  constamment  o'^tS  pour  le  diamètre  du  soleil. 

3/.  La  réfraction  accélère  le  lever  des  astres  et  retarde  leur 
coodier.  En  elTet ,  soit  un  astre  A  (Eg.  5o)  à  l'horizon  astro- 
■omiqoe.  ZA=  90*".  Le  lieu  vrai  de  Tastre  est  dans  le  ver- 
tical ZS  i  90^*  33'  du  zénit.  Du  pôle  P  décrivez  l'arc  SB  du 

10 
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parallèle  de  l'étoile,  sans  la  réfraction  l'aitra  m  unit  leré; 
en  B  arec  l'angle  boraire  ZPB,  au  lien  qn'il  panât  h  Utcc 
en  A  avec  l'angle  horaire  ZPS,  la  diCérence  est  l'angle  BPS^ 


co5ZPS  =  —  fin  R  sec  D  sec  H  — tangHlangD 
cos  ZPB  =  —  tang  H  tang  D 

n  étant  la  réfraction  horizontale ,  D  la  dédinwaoa  da  l'attri^ 

H  la  hauteur  du  pâla 

cos  ZPB  —  CDS  ZPS  =  sin  R  sec  D  sec  H 

3  sin^dpBÎa  (P  +  idP)  =  8mRsecD  lecH, 

d'où  en  développant  et  négligeant  les  tennei  da  3*  ordn  ^ 
—  _  R  Rsin  RcotP   - 
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d»  Uyoûli  céleste  eit  éclairée;  cette  lumière  qui  nons  an-» 
looce  le  le?er  du  soleil  »  ?4  toii)Qor8  eu  augmeutaut  à  mesure 
fit  le  soleil  approche  de  l'horion  ;  ou  Tappelle  le  crépuscule. 

Dés  que  Ton  commence  à  distinguer  les  objets ,  on  dit 
qoe  le  crépuscule  du  matin  commence  ;  quand  on  cesse  de 
les  voir  et  de  pouvoir  &e  conduire ,  on  dit  que  le  crépuscule 
du  foir  finit. 

40.  Si  Ton  remarque  un  certain  jour  à  qnelle  heure  le 
crépuscule  aura  commencé  ou  fini ,  on  peut  calculer  pour 
cet  instant  la  distance  du  soleil  au  zénit ,  l'excès  de  cette 
distance  sur  90**  s'appelle  l'abaissement  crépusculaire.  Les 
anciens  supposaient  cet  abaissement  de  -18".  La  Caille"^  dans 
la  zone  torride ,  Ta  trouvé  de  16  à  17*;  en  France,  suivant 
Lemonier,  il  varie  depuis  17^  jusqu'à  «1.  Cette  observation 
n'est  susceptible  d'aucune  précision. 

Haîi  l'abaissement  étant  supposé ,  le  triangle  ZP A  donne 


sm  aa 


cos  ZPA  = s sr  —  UngD  tang  H. 

cos  H  cos  D  "  ^ 

Quand  le  soleil  est  à  l'horizon, 

« 

cos  ZPS  =  —  tang  D  tang  H , 
d'où  l'on  conclut  comme  pour  l'accélération  du  lever 


sm  aa 


»nKP'— P)—  asini(F+P)cosHcosD" 

(F— P)  diyisé  par  i5,  donnera  la  durée  du  crépnscnte; 
cette  expression  prouve  que  la  durée  du  crépuscule  croit  avec 
là  déclinaison  et  avec  la  hauteur  du  pôle.  Elle  est  la  plus 
èourte,  quand  H  et  D  sont =0 ,  car  alors  sin  i  (P+P)  =2 1,  et 

41.  Le  crépuscule  ne  finit  pas  quand  le  soleil  au  méridien 
hiférieur  n'est  pas  à  18*  au-dessous  de  Thorizon* 

L'expression  générale  du  plus  grand  abaissement  sous  l'ho- 
rizon est  de  (  90* — H  )  +  (90*»— D)  — 90«=90«—  (  H  +  D  )  , 
donc  si  go*  — CH  +  D)<i8^ou7a*<(H  +  D),le  cré- 

io«. 
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pusciile  ne  finira  pas;  si  (}I+D)=7a'  le  crépuscule  da 
matin  succédera  Immédiatement  an  crépuicale  du  soir  -,  il  n'j 
aura  pas  de  nuit  close ,  c'est  ce  qui  a  lien  i  Paris  ym  la 
solstice  d'été. 

Le  problème  du  plus  court  crépuscule  a  fort  occnpt  tu 
astronomes  et  les  géomètres ,  mais  il  n'est  que  de  simple  curio- 
sité.  On  a  démontré  qu'au  jour  du  plus  court  cripuscnl* 

sinD^ —  tangaNoH;  tin^  CP'-f-P)  = si; 

pour  la  demi-durée  sinifP'^P)^ se." 

**  '  ^  '       cos  H 

Tang  a  tang  M  ^  cos  Z  donne  l'azimut  du  soleil  an  coi»- 
mencement  du  crépuscule  ;  à  la  fin  Vazimnt  est  180°— Z. 


LEÇON  Vï. 

Des    Parallaxes. 

1,  looT  ce  que  nous  avons  dit  jusqu'à  présent  suppose  que 
l'axe  de  la  révolution  des  Gxes  passe  par  l'oeil  de  l'obeerra- 
teur.    et  que   cet  œil  eai  le  centre  de  U 
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ZOp  aé»  la  distance  du  pôle  aa  zénît  pour  Tobserrateur  O , 
Kp  la  distance  de  ce  même  pôle  au  zénit  pour  le  centre  des 
niouTemens;  or  le  triangle  OPC  donne 

ne 

Cp  :  sin  O  ::  oc  :  sin  p=  ~  sin  ZQp, 

ou 

^P~(£)'^  (ZQ)+O/)C)=(-0  sin  (N+p).  (A) 
«û  P  =  fg-J  8În  N  cosp  +  ÇL)  co»  N  sin  p , 

^^'"^  (ïï)  "^  ^ + (s)  '''''  ^  ^''"S  p, 
ft 

( -K- )  «in  N 

«(X.  ail), 

/TNsînN    .    / r \« jinaN 

rV  sin  3N  , 


© 


etc (C). 


R/      sin 3"  ^ 

La  formule  (A)  est  connue  de  tout  tems;  j'en  ai  d'abord 
déduit  la  formule  (B)  nécessaire  quand  on  ne  connaît  que  la 
distance  vraie  au  zénit  ;  mais  elle  avait  été  donnée  par  Mallet 
dana  les  Transactions  philosophiques  pour  17S6;  et  comme 
eDe  Ji*e8t  pas  très-commode ,  j'en  ai  tiré  la  série  (C)  que  je 
n'ai  encore  vue  que  dans  des  ouvrages  de  beaucoup  posté- 
rieurs i  la  publication  que  j*^en  ai  faite  en  178^. 

3.  Ce  que  nous  ayons  dit  du  pôle ,  ou  d'une  étoile  qui  serait 
an  pôle,  nous  le  dirons  d*un  astre  quelconque  ,  et  quelle  que 
toit  la  distance  R  de  cet  astre  au  centre  des  mouvemens  et 
la  distance  '  OC  =  r  de  l'observateur  au  centre  des  niouve^ 
jDcns;  ainsi  nos  trois  formules  sont  générales.  La  première 
•ert  quand  on  connaît  la  distance  apparente  au  zénit ,  c'e^sl* 
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à-ijir«,  U  distance  augmentée  de  l'angU  p.  Lci  dcnx  «rtres 

■ont  plus  Qommodes  quand  on  coniuût  la  diMaaca  ïinitalt 

vraie,   c'est-à-dire,  telJe  qu'elle  aérait  vue  du  ceatn  dit 

mouvemet». 

4.  L'angle  p  se  nomme  parallaxe  de  bauteur  de  l'aitre  p.' 
Parallaxe  eat  un  mot  grec  qui  signifie  changement,  et  on  ett- 
tend  spécialement  par  ce  mot  le  changement  qui  t'tipère  d«D* 
la  position  apparente  d'un  astre ,  quand  on  l'obtenre  d'im 
point  qiii  n'est  {tas  le  centre  de  Hs  mouvemenf. 

Il  y  a  diverses  parallaxes  que  nous  ferons  comi^tre  i  me- 
sure que  l'occasion  se  présentera.  Il  ne  s'agit  dans  ce  chaqùtre 
que  de  celles  que  la  position  excentrique  de  l'obserrateur 
à  la  surface  de  la  terre ,  produit  dans  les  mouvemens  dinmet. 

U  est  aisé  de  voir  que  VelFet  de  la  parallaxe  est  tout 
rntier  dans  le  plan  vertical  ZQ> ,  oo  en  général  dana  «d 
plan  qui  passe  par  l'astre ,  le  centre  des  mcuTOBens  et  I'oIh 


6.  11  suit  de  nos  Formules  qne  la  parallaxe  est  huettliMt , 
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rallaxe  de  bantear  ou  de  distance  zénitale  sera  sin  p  =  sin  *m 

m(N+p). 

M  sûiM  de  la  paraDaxe  est  donc  proportionnel  au  sinus  de 

la  distance  apparente  au  zénit,  la  parallaxe  diminuera  doiyc 

également  >  soit  que  Tastre  soit  au-dessus  ou  au-dessous  de 

llionzon^  en  quoi  la  parallaxe  diffère  des  réfiractions  qui 

npnentent  toujours  avec  la  distance  an  zénit. 

7.  Si  robsenrateur^  au  lien  d*étre  en  O  au-dessus  de  Taxe  » 
itiit  an-dessous^  la  formule  serait  la  même;  il  suffirait  do 
rendre  n^ative  la  distance  r,  d*oû  il  suivrait  que  ^  et  p 
leraient  aussi  des  quantités  négatives,  et  la  parallaxe  dimi- 
merait  les  distances  9u  ssénit»  au  lieu  de  les  augmenter. 

8.  De  la  formule  générale»  on  tire 

1  Isiu'v  ::sin  (N-f  p>  î  «P  p» 
I  -f-ein*  !  1  —sin  nj  ::  sin{N+p)  +sinp 
:sîn(N4-p) — sinp, 
to5«5'+i4r):tang(45°-.i^)::tang(iN+pJ 

rtang^N, 

t«nf(îN+p)  =  tang^N^g^^5,_^^j 

=  tangiNtang*(45^+i4r). 

Cette  formule  a  été  donnée  par  Lexell ,  qui  Favait  d^abord 
démontrée  d'une  manière  analytique  fort  longne. 

9-  Tang  (  N  +p  )  =Î5|L+^|£  ;  substituez  pour 

tangp  la  valeur  (B)  ci-dessus,  vous  aurez  itprès  les  réductions 

^T^T   .       N  sinN 

ta„g(N  +  p)=:— ^^-^j^. 


et 


-.  /•  iw    .      N       cos  N  —  sm  <r 

cet  (N+p)=:  .- r—,r7 . 

^  '^  '  sm  N 

Soit,  0=90*— N;  tang(a  — p)=: — 1^2 1 

cos  a 

a  sin  5^  (  g  — /y)  cos^  (  g+ig) 

"^  coi  a  * 
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a  «era  la  banteur  vraie  de  l'astre,  (a— p)  la  baotenr  a] 
parente. 

J'ai  chercbé  cette  formule  ponr  un  astrv  dont  la  paralla: 
ferait  très-grande  ;  tant  qne  m  ne  passera  pas  i",  la  fonnn 
(C)  sera  préférable. 

10.  La  parallaxe [  en  portant  l'aitre  de  A  en  B,  chanj 
l'angle  horaire  vrai  ZPA  en  .angle  apparent  ZPB=ZPA-f-At 
=  (P  +  n),  et  la  distance  polaire  vraie  ZA=A  ( 
ZB  =  (A  +  a-)  ;  de  là  deux  autres  espèces  de  parallaxes  qn 
faut  aussi  savoir  calculer. 

Parallaxe  d'angle  horaire  =  n. 
Parallaxe  de  distance  poivre  =:  ■-.  * 

11.  Le  triangle  parailactique  APB  donno 
nnABMoB 
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^^rAn«coiH\  sinP      /sin^  cosHS*  sin  oP 
\     sin  A     /fiinx*"*"\     ainA     /    aina' 

4-1  r-- )    -r-5*-+etC...(F). 

aa.  Cot (F  +  n)  =  '— yPtangn    ^  ^ 

'         tangP  +  tangn  *  ^  ^ 

«  Takor  ci-dessus ^  et  vous  aurez  après  les  réductions^ 

'  ^  •./»  I  «\           ^«      sin'wcosH  >^, 

cot(P  +  n)  =  cotP :    ^    .'p (G). 

siQ  A  sia  P 

c^-4     *.         sin'ircosH 

doit  cot  11=-: — -— : — -  ,    Ct  VOUS  aUTCZ 

sin  A  fiin  P 

cot(P  +  n)==:cotP— cota==^?-^^îi=Ç. 

81D  u  smP 

Nons  pouvons  donc  calculer  la  parallaxe  horaire  au  moyeu 
i  Fttgle  horaire  apparent ,  formule  (D)  ,  on  de  Tangle  ho- 
nire  Trai  (formule  E  ou  série  F),  et  enfin  Fangle  horaire 
Çparent  (formule  G). 

i3.  Pour  la  distance  polaire  PB ,  les  triangles  ZPA  et  ZPB 
âoimeront 

„ cosPA —  cosPZ  cosZA çqsPB  —  cosPZcosZB 

^^  sinPZsinZA  ~         sinPZsinPA        ' 

d'où 

CCS  A  —  sin  H  cosN cos(A+ir) — sin  H  cos  (N+p) 

SmN  ~"  ain(N  +  p)  ' 

et 

{cosAsin(N+p)— sinHco8Nsin(N+rtl 
co5(A^.  —  4-8inHcos(N+p)sinN  -   J 

^"^-'~  sinN 

^cosA»in(N+p)        .        /sin(N+p)co8N — cos(N4-p)siMN\ 
^         sinN  *°      \  sinIS  / 

^  cosA^in(N-f-p)       sinHsinp 
sinN  ""    smN 

co5Asi  n  (N+p)       sin^^sin  (N+p)  si  nH 

sinN  sin  N 

=  — ^-=j— ^  (cosA— sintrsinH) (I)  ;  . 
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ùaZA  :ûiiZPA  :  :  sinPA  :>ii>Z  : 
unZB:eiDZPB::ûiiPB:siDZ  = 


nnPArinZPA      n&AnnP* 


iinZA         ~      ai 
wnPBsinZPB 
mZR 
Mn(A+w)ain(P4-n) 


tiaÇS  +p)  _nn(&+w')       »in(P  +  n)       ' 
sinN       ~      «oA  êiaf       ^"'^ 


ainrA+»)Mn(P+n) 
sinAaioP 


(ccmA — aiB«BiaH), 


__  »iii(P-Hi)  / 

-       sinP       V 
==îi£^(ootA-cot«) 
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.   >^  , — r  =  nn*»cosH(io.D); 


me 


rmtle  rigomrense  que  }*ai  donnée  le  premier;  on  ,   pour 
)réger , 

nT==  msin(A+^) —  ncos^A  +  w) 

=  m(sln  (A-f-  «■)  —  —  008  (A  +  v)  J 

=  m[[8in(  A-f-v)— i-tangxcod  (A-f-^r)] 

(8in(  A  +  fr)  cos  X  —  C09  (  A +»■) sin x  ) 

C08X 

8in'0'sînHsii»{  A — j>4"^) 

eoBx  * 

Dand  on  a  fait 

j» sîpycosHco8(P+ 1  p) cotH  cos  (P4- 1  Tt)  ^ 

°         •"  sinrvMnHcosjII  côs{Ti  * 


m 


lou 


tang^-rzs 


jainfA  — x) 

l  —  [ ]C08(A  — x) 

\coax/       ^  ' 


CN), 


^/  m  \  8În(A— x")       /  m  \»sîna(A- 
"" \oaiX/       jini" (      '  \codX/         sin a' 


A— x) 


+(; 


m  \3  8in3(  A  — x) 
co8x/         dinS 


7^—  +  etc.  ; 


insi  connnaissant  (A  4*^)9   on  anra  or  par  la  formule  (L), 
Gooaaisiant   A ,  on  anra  tang  «r  par  la  formule  (N)  »  ca 

•  la  lérie  dont  les  trois  premiers  termes  sulEront  toujours  ^ 

>■  lâen  on  anra  cot  (  A  4-  7)  par  là  formule  (K)  ,  dont  le 

■loi  cnge  ûes  attentions  plus  minotieuses. 
14*  ^^9Dê  le  triangle  pigralUotiqne  APB  (fig.  Sa)  >  menés 
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PM  qui  partage  en  àna  également  l'angle  ÀPB  ^  et  mt 

abajuez  l'^rc  perpendiculaire  Zamb ,  et  tdoi  aurez 

tangPm  =  tangPZ  cosZPm=:cotH  cos(P-f-in). 
Les  triangles  rectangle*  7nPa,mPb  donnant 


tangPa 


_  tang  Pnt  _  cot  H  cwÇP  +  i  n) 

~  cos  mPa  coijTI 


7=taag3; 


.      „,       tang  Pm      colHeoaCP+i  H)    .■ 

tang  Pi  =  — 2__=- \tt-- — ^=s=taw»i 


x  =  Pa  =  Pi;    Jùt  = 
B&x=PB— Pis 


»A— Pfl=CA— «)i 


/gin'VMnIfv   . 
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^and  le  p6Te  et  le  zénit  te  confondent  x  ==  o  ;  la  parallaxe 
aire  est  nulle  ^  la  parallaxe  de  distance  polaire  devient 
le  de  ilijtance  sénitale  ;  car  )a  formule  se  réduit  à 

sîn^rsin  A  sin^rsinN 

^  1 — sin^cosA        1  — sin'vcosN' 

i5.  I«a  formule  (K)  ci-dessus  donne  encore 

^A  ^i^A   1      ^  *A       cotA8in(P+n) 

GOtA—- cot(A-l-7)  =  cotA .   ^    — ~ 

^  smP 

j^  sîn 'îT  sin  H  sÎTi  (P + n  ) 

sinAjinP  ' 

Asifi(A-|-«')  smAsinP  amP*"     ^  ^   '  -• 

aîP'TsinH  »in(P4-n)       gcotAsin^ncoiÇP  +  yn) 

~    finP     •       siuP  sinP 

fin(P+n)         .  .       TT      •       ,A      1  X 

B»  r=  — -^t — !^— ^ .  «in*»  sm  H  sin  (A  -4-  x  j 

a8ioinco8Aco8(P  +  in)  .  ,^  ,    v 

=: ^^  >     ' — i . sm'v  8in  H 8m(A  +«•) 
im  P 

fin  n  cos  A  C08  (P  +  î  n)  sin  (A+«^ 
smPcos^n 

«in(P+n)    .        •   u  •   /A  I     \ 
ac — ir-îr — ' .  wn«  sin  H  sm  (A+ «•) 
anP 

sÎD'ycosH  sin  (P+n)  cotAcos  (P+jn)  sia(A+y) 

sinPcosi-n 

anP     \  coSîH  / 

^jbwînHsin  (P+n)  /        cotAcotHcos  (P+|n)\  . 

k,éi«tbiHsin  (P+n)  .  ^.  ^         %  •   /'a   .     > 

^-    ■         .    ^   — ' — '  (i  —  tôt  A  tangx)  sm  (A+ «•) 
ainP 

^iBMibiHsiji  (P+n)  /sînAcosi: — cosAsinxX    .    -.  *    ,     v 

^i      ■■    .    ^   ■  — ^  I  .  )  sm  (  A  +  r) 

«bP  \         iuiAcosap         /       ^    ^   ^ 
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MQ'gsînHiinCP-f-n)fin(A — a]ain(A  +  «') 

iioPiiaàcof  X' 
_Mn«_rinH    4D(P+n)Hn(A— j)  _ 
sinâ       *  aiaPcosa: 

d'où  tane«-="^ 


-'«aCA+T)     C*) 


g  KO  à 


-9C0SA 
ç'sîn  aA         ^  tin 3A 


formules  un  peu  moins  commodes ,   mail  aussi  ezactei  1 
les  précédente.  - 

i£.  Ces  dernières  fimilules  supposent  lerapport  — -.  -- 

qui  est  incommode  quand  P  est  ua  petit  angle. 

fiina  :  sinZA  "  un  AZa  :  sia  Aa , 

sinZB  :  sin&       ::  sin  hb     ;  sioAZfr. 

Mais  AZa^  AZfr  et    Ar=a  ;   on  aura  doac 

sinZB  :  BÏnZA  ::  9inB£  :  sinAa, 

*mÇN-f-p)  _  8inBft  _  ,in(A+,-x) 
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Km  des  ^rmultf  tontes  semblables ,  à  Tezception  qn*aa  L'eu 
4e  PZ  •=.  go^  —  H ,  nons  aurons  pZ ,  et  qu'au  lieu  de  J*angle 
ffA=P^  non$  aurons  ZpA,  dont  il  faudra  préliminaire- 
fteat  déterminer  la  valeur ,  comme  celle  de  pZ.  Tout  cela 
cit  vrai ,  quel  que  soit  le  point  p . 

18.  Supposons  que  p  soit  le  pôle  de  Técliptique  (  fig*  53  ) , 
EMQ  Téquateur ,  £  le  point  équinoxial ,  Tare  £M  sera  ce 
qi  on  appelle  Yascension  droite  du  milieu  du  ciel  ou  du  zénit , 
ZM  sera  la  déclinaison  du  zénit ,  laquelle  est  toujours  égale 
ila  hanteur  du  pôle. 

Soit  £0  récliptîque;  sur  lëquateur  EQ  prenez  £D=go* 
s:MQ ,  ir  en  résultera  DQ  =  EM  =  ascension  droite  du 
■îBen  du  ciel  =  M  ;  menez  DCFp,  les  angles  D  et  C  seront 
èoits»  EC=90*=:DP;  et  si  vous  prenez,  à  partir  de  C, 
nr  CP  BQ  arc  de  90**^  il  aboutira  au  pôle  p  de  Técliptique  , 
ctfoos  aurez  ^  =  CD r=E  =  obliquité  de  récliptique=«». 

Menez  pZNI  qui  sera  un  cercle  de  latitude ,  puisqu^il  part 
do  pôle  de  Técliptique  et  en  même  tems  un  vertical ,  puis- 
qu'il passe  par  le  zénit.  Les  angles  N  et  I  seront  droits;  le 
point  Osera  le  pôle  depZNI.  Les  arcs  NO  et  10  seront  tous 
deux  de  go*. 

Zpsdbtance  du  pôle  de  Técliptique  au  zénit  =  90* —/ir 

=  90°*— >  hauteur  du    pôle    de    Técliptique    sur    rhorizon=z 

^*'ZN=NI=:N0I=  angle  de  Técliptique  avec  l'horizon  5  les 

anciens  le  nommaient  angle  de  l'Orient;   les  modernes  le 

somment  hauieur  du  point  n  ,  ou  hauteur  du  nanagésime  ; 

c'est-à-dire ,.  du  nonantiéme  degré ,  hauteur  du  point  de  Té- 

clipdqoe  qui  est  à  go**  du  ^  point  orient  O.  Aiusi  la  hauteur 

danonagésime  et  le  complément  de  la 'hauteur  du  pôle  de 

Tédiptique  >  comme  la  hauteur  du  point  M  de  Téquateur 

fn  €6%  au  méridien ,  ou  la  hauteur  de  l'équateur  est  com* 

fiément  de  la  hauteur  du  pôle  de  l'équateur. 

I    13.  Dans  le  triangle  ZPp ,  nous  connaissons  PZ  =90^  — H; 

Jpssm,    et    ZPp  =  i8o«  — ZPD=i8o'— MD=  i«o*  — 

(ED—  £M)  =  i8o»— 90'  +  EM=9d*  +  EM  ==90*+  M  , 

foar  abréger. 
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Nouspourrons  calculer  les  trois  autres  partiel  du  triangle,  qii 
sont 

P^Z:^n^C  =  nC^90° — En=go" — Inngit.  nonagésime. 
pZ^go*  —  nZ  =  nI^  hauteur  nonagésime^go*.— /t 
=  90° — hauteur  da  pôle  de  l'écUptique. 
pZP:=HZIi=HI=90»— IQ=QO=aniplitude  da  point  orient. 

ao.  Im  triangle  VZp  donne 

coBZp  =  coaPi.cosI>+sinPZsinPpco8ZPp 

=:=sinHco9«  -(-cosUjin  a  cas  (90"+  H) 
^sinH  costf  — cos  H  stan  sin  M, 


sînhaut.  pol.  écliptiqne=:co9asinH  — sinacosHsinM, 
I  w  tang  H 
CsoH  EM 
•  WngH 


cotPpZ=tau6n=£^|^^_co»«cotC9o*+EM.) 


cos  M  . 

n  Pp  :  sin  PZp  =  sin  OQ 
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"  coaE  coa* 

Oo  connaîtra  àono  d  qu'on  appelle  h  point  culminant 
it  tédiptit/ae ,  oa  le  point  de  ricliptique  qui  ut  au  méridien , 

COI  d  =ria  «  cOB  EM  =:  un  ■  cos  M. 
Cfit  ce  qu'on  appelle  Sangle  de  PécliptLfue  avec  le  mé- 
lidim. 

Tug  Vld:=ma  EM  tang  £  =s  sin  M  tang  « , 
I  =:TAd  est  la  d^linaiaoa  du  point  culminant  de  l'édiptique,' 
Hd =HM + M(f= go"  ^H  ^- déclinaison  du  point  culminant. 
AJon  le  triaogl«  HdO  rectangle  en  H  donnera 

tiog  Od  ^  tang  (  go"  +  nd}  =  —  cot  mi 

_  Ung  Ud cotÇH— ^ 

~  QotHdO  C09  d 

ton  •  C03  U 
ni  cit  ce  qu'il  faut  ajouter  à  Ed  pour  avoir  En=9t  — Krf  -f-  dn  ^ 
ùih  =  âa  d  ces  lîd  =  àa  d coa  ( go* ^ H -f- J') 
=  iîoiisin(H  —  ^), 
Jb  préfère  le>  fonnnles  analytiquee  de  l'article  (19). 
sa.  On  a  encore  plusieurs  manières  de  déterminera  et  n, 
wis  dans  tont«B  il  faut  connaître  M. 

Soit  P  l'angle  horaire  du  soleil  pour  liinstant^da  calcul, 
■A  Km  aiceution  droite  vraie. 

M^ÂL  +  P^A  -^  angle  horaire  conqtté  du  midi  vert 
Toeddent, 

li  =  A  —  P  s=  Ât.  —  angle  horaire  compté  du  midi  yert 
tanat. 

Le»  mêmes  formules  ont  lieu  si  A  est  l'ascersion  d'un  astre 
Sndconqueet  P  tonangle  horaire  j  en  effet,  si  PT  est  le  cercle 
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de  dérliaàîMD  d'une  étoile, .£T  fen  M»  «cuiàon  droite; 

MPT^P  toa  angle  honùre.         '     ' 

Or,  EM^ET  — MT=:A  — MTF=A  — P,d«ic 

M=A  — P. 

Si  T  itait  de  l'antre  côti  da  méridien,  P  changerai  de 
ugiia,  et  M=^+P. 

al.  Si  un  astre  est  en  F  dans  le  vertical  cercle  de  lati- 
tude  pZn ,  sa  Lnngitnde  lera  celle  du  nonagimne ,  et  oe 
fera  point  altérée  par  la  parallaxe  qni  agira  toalarvitiAvtdaai 
le  vertical  Zn ,  et  qui  diminuera  la  latitude  nF. 

La  paralUxe  de  latitude  w  sera  en  même  temi  pmUan  de 
distance  zénitale ,  et 

ain  If  sînZF    wn  *»in(ZB — «F) 

gin  *  gin  (  ft  —  ^  ) 

1— BÎnwcMCA— *j* 


et  la  latitude  apijarente  serait  {\  —  *  )  ;  la  distance  an  pûle 
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sin  m  cos  Asin  (L  —  /i+n) 
siD  n  =  . r-\ v-î ' 

8111  A 

8in  tr  cos  h" 


tang  n  := — . . 


(8in  ^w  cos  /r\    .     ,  _  ^ 
r-— —  )  sin  (  L  —  n  ) 

(8in«-cosA\  -,  _ 
r— )C08(L  — n) 

(sîn'ircosA)  sin  (L — rî)  ^^/sîn  «"€08  A\*  sin2(L— n)   ,  ^ 

sin  A  âin  i'  \    sin  A     /       sin  a 

^  / A  I    \      «"  (L —  /»  +  n)/  sin  4r  sin  A\ 

cot  (A4^)  =  — S-tj K-i  cet  A :-- —  ) 

^         '  sin  (  L— n  )    \  sin  A      / 

(sin^8inA\  .        ^^ 
sin  A  '/^^^       ^^ 

1= ^-tt;^ — ^-^  ;  langîT = -^ rA- ; 

cos^n  *       ^  /s\ï\<m%mh\ 

i — (  — : — ■—  jcos  (A — x) 
\   sinA    /       ^         ^ 

(sin  m  sin  h\  sin(A— a:)    ,  /sin*^  sinAx *  sin  a(A — x)  ,     ^ 
MO  A      ;      ,iui^      +(.-lhrÂ-;     ■    «a  a'      +«'^- 
lin  4r  sifi A  sin  (L — Ji+n)  sin  (A-+^)  (/  sin  A 

C=I : r— : 7= r ■      ■       ;  Sin  ^  =    - 

^  sin  A  siD  (L— n)  cos  x  *  ■""  9  ^o*  ^ 

<r  sin  A   .   q^  sin  a  A  . 
»  =  i-: — y-  +  ^-_- — y  ^  etc. 

aÎB (ii+p)      fi^n  (M-^»") «in  (L— n+n)       sin  (A  —  x  +  if\ 

sin  If  sin  A  sin  (L  —  n)  sin(A  — x) 

sin  «tr  sin  A  sin  (  A  —  x  +  sr ) 


8in   sr 

cosx 


/•Al       N       sin  (A  —  x+;r)  .  ..s 

cos    (  A  +  ît)  =  ^: — 7- r (  cos  A  —  SUl  <t9'  sin  A  J  I 

^  '  siu(A — X)         ^  ' 


c'est-Â-dire  ,  toutes  les  formules  que  nous  avions  relativement 
à   réqoateur,  en  j  changeant    H    en   A,   Pen(L  — 71), 
et   A   devenar.t  la  distance  au  pôle  de  récliptique. 
a5-  Soit  L'=L  +  n  ou  n=I/— L  et  A'  =  A+îr, 


•     «        •    /  f  /       T  \        sin  *»  cos  A  )    .    .    ,         . 
tm  n  =  sin  (  L  —  L)  = .      —    sm  (  L  —  n  )  , 

.    »  /         T  r  /   •    ¥        /'*'"  «•  cos  A\  .    • , 

sm  L  cos  L  —  cos  L  sin  L  =  (  — :-: 1  cos  n  sm  u 

\      sm  A      / 

/5in  <»r  cos  A\    .  _  - 

—  I ; )  sin  71  cos  L  , 


11. . 
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s  k\  cnintangL' 
ain  A      )        cos  L 
r  coiAN  sian 
iD  A      /cosL' 


Un5L'-,„5L=('iî|-'ïli)S 


tang  L'  —  i- r  1  cos  «  tang  L'  =  tang  L 

Crin  ■»  co»  fc\    . 
-■ — : r  1  sin  B , 
jin  â  cos  L/ 

/■sin  «  co«  A\   , 

, ,            °           \»in  A  cos  L/ 
an«  L'  = : î— 

1  — (  -. — : -IcOBB 

sin  Asin  L— sinvcos  A  sÏQ  n_ 

sinAcosL— ùntrcoBAcom' 


Mais  an  O  :  «n  Q  ;:  *in  EQ  :  sin  EO', 

cos  h  :  cos  M  :  :  co«  m  :  cos  n  ;  oos  h  cns  n  =  COI  H  cm  H  j 
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,        (co5A—  an  ^ar  sîn  A)  cos  \I 
sin  A  8in  L — 5in  A  C08  L  tang  n 

Cîn  L  8În  A  — -  sin  <v  cos  h  An  n       ^  \ 

cos  L  sin  A-— siD'v  cos  h  cqs  n  / 

(  cos  A  —  sin  «•  sin  A  )  cos  L' 
sin  A  sin  L  —-sin  A  cos  L  tang  n 

(sin  L  sin  A  —  cos  L  sin  A  tang  n\ 
cos  Lsin  A — sin  4r  cos  A  cos  n  )* 

(cos  A  —  sin  «•  sin  A)  cos  L' 
cos  L  sin  A— -sin  *m  cos  H  cos  M* 
cosL^(cosA— «in<vsinHcos«  -f-  sin^rcosHsino»  sInM) 
cos  L  sin  A  —«in  nr  cos  H  cos  M 

On  aura  donc  ainsi  la  longitude  apparente  et  la  distance  appa- 
rente an  pôle  de  récliptique,  sans  calculer  ni  parallaxe  ,  ni  no- 
nagésime  :  ce  serait  un  avantage  si  le  calcul  était  plus  court  ; 
SMÎs  il  me  parsdt  plus  long  et  plus  pénible  ;  les  formules  ce- 
pendant sont  curieuses.  Elles  sont  de  M.  Olbers. 

Vf,  Supposez  que  Tobliquité  soit  =  o ,  récliptique  se  con- 
bodra  avec  l'équateur;  les  pôles  p  et  P  se  confondront  en  P, 
lalongtode  deviendra  l'ascension  droite;.  la  distance  au  pôle 
de  récliptî<^e  sera  la  distance  au  pôle  de  Téquateur  ;  les  deux 
{onuttles  deviendront  »  A  étant  la  distance  au  pôle  du  monde ^ 

/sin'wcosHX  . 

tang  A — (  -:— ^  isinM 

^        ^  °  \8inAcos>fl/ 

tang(ift+n)  = -: ûT » 

1  — (-^-T ^jcosM 

\sm  A  cos  AJ 

^        ^  /       cos  A  —  sin  4y  sin  H       \ 

^       ^'  V.     "T   ^  \cosAsinA — siu'vcobHcosM/ 

On  pourra  y  mettre  pour  M  sa  valeur  (  Ait  P  ). 

a8.  On  peut  se  passer  de  toutes  ces  formules ,  et  6*en  tenir 
*QX  amples  règles  de  la  trigonométrie  ,  en  faisant 

cos  N  ==  cos  P  cos  H  sin  A-f-  sin  H  cos  A^ 

.     _        sin  P  sin  A 

lin  Z= .    TV 

smN 
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tan      ^    «B*  wnN 

c(»(A+«)  =cosZco*Hi>a(N+p)+aiiHcoi(N4-p), 
*in  (  N  +  p)  vn  Z 


■lil(A+v) 


On  pnit  enrore  dans  le  triangle  TZA  calcnW  lei  angjn 
Z  et  A  et  ï  ZA^~N  par  lu  màlopa  d«  Néper,   pak 

UD6(fZA  + AB)  T=taiigi  ZAting>(45'  +  i«), 
ZB=iZA  +  AB+^ZA;   AB=:ZB— ZA, 

langArin» 


tang  X  =  tang  AB  et»  A  ;  taiig  n  =s  - 


On  calcnlerait  par  lea  analopea  de  Népcr , 

F/>Z,     P^et;pZ-,  pAZ.pZAetiZA, 

puis  AB  ,  pB  et  A;)B ,  cnrome  AB,  PB  et  APB;  Baiikalcal 
cerail  plus  limg  et  iusceptibls  de  itKÛnf  d'appKdttfoW. 

3q.  Le»rcfracrinncdiinïncentIe«detni-diamètreibotfaDiitto, 
parce  qn'elles  élèvent  les  «trea  daiu  des  Teitîowl»  qui  ctn- 
ver|;ent  vers  le  zénit ,  les  paraTUxes  In  angnrtnMit,  parca 
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nètres  de  la  planète  sont  égaux,  puisqu'ils  sont  vus  sous  des 
angles  égaux. 

3i.  Les  demi-diamètres  apparenssont  en  raison  inverse  des 
distances 5  or, 

CP  :  0/>  ::  sin  O  :  sin  C  (fig.  50 , 

sin(^+ii)        sinJ'         Cp       sinO       sîn  (N+p) 

sinJ^  sin  ^        Op       sinC  sinN 

sin(A  — x-Hr  )  ^_  (  L  —  7i  +  n)  sin  (A+^r) 

sin  (A — ^à:)  sin  (  L  — -  n)  sin  A         * 

\  _sin(P^n)    sin(A-|-9r) 

"^ SÏF—         sin  A  ^'^^ 

=  (  cos  n  +ëin  n  cotP)  (cosir+  sin  ir  tôt  A), 

.   ,.   .       .         .g.       sinJ^sinfA — 1+*")— «in^sin  (A— a?) 

^[9  + a)  —  sm  *= ^ :— 7 — r ^ ' 

^   ^     J  sm  (A  — x) 

.     ,     asin  Im  â  y  cos  (A — x  +  ï  ^0 

asm^a—    sinCA+x)  cos  C^+ia)" 
a  f  sin  \  w  cos  (A— x  +  ï*") 
«n(A  — x) 
=s  a  /"  sin  ^  ir  (  cot  (  A  -i-  x)  —  sîn  i  îtj)  , 
^a/sinfir  cot  (A— x)— a  Jf  sin*  t  îi^     . 
=  /  sin  ^  (  A  — X  )  —  ^-i^  sia^  ••.  • 

On  peut  choisir  entre  tontes  ces  formtrleis,  selon  la  circoVistancew 
Cède  qui  emploie  les  parallaxes  de  longitude  «t  de  latitude  > 
on  celte  d'ascension  droite  et  de  déclinaison  est  de  Gertsncr. 

.     .-        sin  J' sîn  (N  +  p  )        .     k^  ,     •  ^atx 

sm  /  = r-^TF — î-^-^  =  sin  J»  (  cos  p-f-  ^v^p  cot  IN  #) 

=  sin  «f  (1  +  sin  p  cot  N  —  2  sin*  j  p  ) 
=  sin  ^'(  1  +  sinp  cotN  —  \  sin*p) 
=  8in^(  1  -r-sinpcotN  —  ^  sin'*'»  sin  N)  , 
y  —  J^=a=<J  sin  pcotN — J  J'sin^^arfein*  N, 

►  t  sin  *»  sin  (  N  +  p  )  co^N         ,  k   •  -       •  a  ivr 


sm 


N 


=  (J^-|-a)8in  4y  cosN  — iJ^sîn*^  sîYi'N, 

=  J^  sin  -w  cos  N  +  ^sin»  <m  cos*N  —  i  f  sin*^  sin*N , 
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j^—      iSTP  sini  cosA — «nwainH 

~  cos  A — sin-ffâinH 

_         f  "*  -fi'  (  en*  A  —  sin  ir  »n  II  )  md  (  A  4-  >  ) 

■"tcoi^ïinA-ftinwcosHcofC-fi+P^^CcoïA— siassinH) 

,  _         cos(L+n)ain(a,-Hr) 


les  A,  sont  le.i  distances  aa  pôle  de  l'fccliptiqDe. 
Il   est  érident   d'ailleurs  que 

cos.flsin  A  =  coiLsinA, , 

cos  A'sjn(i+T)=  cos  (L+n)Mn(i^+»), 

■a  de  <K  îont  de  M.  Olbers, 
t  équivalens;   les  c 


Cet  d. 

Les  à, 
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fis  le  même   que  la  plan   OZA^  et  ces  deux  plans  ne  se 
confondent  qu*au  méridien. 

33.  C'e8t  donc,  en  ce  cas ,  au  zénit  géocentrique  Y  et  à 
KOV  qu'il  faut  appliquer  tout  ce  que  nous  avons  dit  du  zénit  Z 
(t  de  la  normale  ZOC.  "^ 

Le  fil  4  plomb  détermine  le  zénit  Z;  le  zénit  Y,  que 
fappelle  géocenirique , .  ne  peut  se  trouver  que  par  un  cal- 
cul qui  suppose  connue  la  grandeur  et  la  figure  de  la  terre.  Sup- 
posons* que  vous  connaissiez  0K=(,  et  KOC:=VOZ=YZ— a, 
YZ  sera  la  correction  qu'il  faudra  faire  à  la  distance  PZ  du 
pôle  an  zénit,  PY=PZ+YZ=90^— .H+a=90*^(H— a). 
On  diminuera  donc  la  hauteur  du  pôle  II  de  l'angle  que 
fait  dans  le  plan  du  méridien  la  verticale  ZOC  avec  le  rayon 
OK;  c'est  cette  hauteur  corrigée  que  Ton  emploiera  dans 
le  calcul  de  la  distance  zénitale,  qui  sera  YA  au  lieu  de  Z^Ai 
dans  celui  de  l'azimut ,  qui  sera  PY A  au  lieu  de  PZA  ^  et 
enGn  dans  le  calcul  du  nonagésime  et  de  la  hauteur.  Cette 
manière  si  simple  de  tenir  compte  de  la  figure  de  la  terre , 
est  due  à  Majér. 

34-  Si  le  point  Y  était  sur  PZ  au  lieu  d'être  sur  le  pro- 
longement, tout  serait  encore  de  même,  à  la  réserve  que 
la  correction  du  zénit  =  a  =  angle  de  la  verticale  change- 
rait de  signe,  et  que  H  deviendrait  (H  +  a). 

L'horizon  des  parallaxes ,  le  cercle  dans  lequel  les  parallaxes 
seront  les  pins  grandes ,  sera  partout  a  90°  de  Y  (  Gg.  65  )  ; 
il  sera  hOr  ,  qui  fera  aux  deux  points  est  et  ouest  l'angle 
H(Mr=ROr  =  YZ  =  a ,  avec  l'horizon  astronomique  dont  Z 
est  le  pôle. 

Ces  deux  horizons  n'auront  que  ces  points  de  commun; 
^  tont  autre  point,  les  parallaxes  à  l'horizon  astronomique 
Kroot  moindres  que  la  parallaxe  horizontale. 

35.  L'observation  ne  pourra  donner  que  la  distance  appa- 
rente ZB,  le  calcul  donnera  YA  et  YB;  elle  ne  pourra 
^ner  que   l'azimut  PZB,  le  calcul  .donnera  PYA=PYB. 

AZB  sera  la  parallaxe  dazimut.  Le  triangle  AZB  se  cal* 
^cra  comme  le  triangle  APB  -,  ils  ont  même  base ,  et  toute 


tjo  ASTROPÏOMIE. 

la  dilTérencc  viendra  dft  VZ  substitué  à  PZ  ou  PV  ;  oons  a 

donc  des  formuler  pareilles,  et 

\  sin  VZA 


AZB = r'"j^°)  -% 

le. premier  terme  sudit,   ou 

sin*  sin  a  sîn  Z 


-  +  etc.  î 


~  AK.: 


siiin 
Soit  ZX=tt;  ZR  =  n+iin,  on  aura 

siDdn  =  ain <» àn{n-i-dn)  (i— jMn^asïn'Z).  ■ 

Le  petitlermenepeat  produire  que  o'iOaaSsin'Znntn-f-dïi]; 

on  peut  toujours  le  négliger  *,  aiusi,  quand  on  a  obterré  nm 

distance  apparente  ZiBt=  n-}-dn,  on  peut  calculer  la  panl- 

laxe  s\ndnT=  êinim^n+dn),  sans  l'eiubarrasMr  de  la  petki 

rorrection  qui  dépend  de  a  et  de  Z  ;  on  aura  donc 

ZA  :^  (n  -f-  bn)  —  dn  ,  il  ne  restera  à   calculer  qua  ' 
sîfi(7.+JZ)  _  iQ'.7753in(Z+rfZ)   ^ 
sin  n  sin  7t 


<fZ=- 


,  toutaopIoL 
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te  côté  ;  .sll  est  plus  grand  que  la  distance  obser* 
istre  a  nne  parallaxe  qui  l'abaisse;  (n -f-p)  sera  la 
t  apparente  observée  et  corrigée  de  la  réfraction  • 
t  la  distance  calculée  »  vous  aurez  p=z(/i-4-p — C)^   et 

sinp  '^r    t    \       c«    •  sinp 

=   ;  /^-L^^  80it(/i+p)=75%sin«= — ^;  une  dis- 
sni(/i-l-pj  ^       '     '  0966  ' 

e  76*  donnera  donc  la  parallaxe  horizontale,  à  3^^  près, 
en  qu'une  distance  de  go%  et  Ton  n'aura  pas  à  craindre 
l'inconstance  des  réfractions.  Appliquez  ce  procédé  à 
les  étoiles  qui  passent  près  du  zénit,  et  tous  verrez 
I  n'ont  aucune  parallaxe.  En  comparant  les  distances 
s  déduites  des  passages  supérieurs  et  inférieurs^  vous 
psorerez  que  les  circompolaires  n'ont  de  même  aucune 
ze  sensible.  Par  analogie  ,  vous  étendrez  la  mêmQ 
non  i  toutes  les  étoiles ,  et  voua  la  vérifierez  par  la 
raison  des  distances  zénitales  observées  ,  avec  les  dis- 
calculées. 

Observez  le  soleil  au  méridien  ,  dans  Tété,  quand  il 
lie  le  plus  du  zénit;  déterminez  sa  distance  polaire, 
:  peut  être  affectée  que  d'une  parallaxe  fort  petite  ; 
ez ensuite  rers  76*  de  distance,  vous  verrez  que  sa 
ze  horizontale  doit  être  en  6  ou  lo,"  au  plus;  dans 
ité,  elle  est  de  8',7.  Nous  dirons  par  la  suite  com-^ 
90  l'a  pu  déterminer  avec  cette  précision  ;  mais  il  y 
iècle^  Lahire  la  croyait  de  6''  au  plus;  Cassini  et  les 
astronomes  la  faisaient  de  10  à  1 1^  Les  Grecs  la  sup' 
(t  de  a'  5i':  mais  on  Ta  toujours  diminuée,  à  mesure 
\  iostmmens  se  perfectionnaient. 

La  même  méthode  fera  voir  que  la  parallaxe  de  la 
it  de  53  à  6a';  nous  en  parlerons  plus  amplement  par 

t. 

astres  errans  que  nous  avons  désignés  sous  le  nom  de 

*4,  ont  tous  une  parallaxe  différente  ;  la  plus  forte , 

celle  de  Vénus,  ne  passe   guères  Zo"  ;  on  la  déter- 

de  même  par  les   di!>tances  zénitales,  en  ayant  égard 

ivement  vers  le  pôle  en  24  heures  (36). 
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Sg.  La  parallaxe  de  l'ançle  horaire  fournit  on  second  mnj 
qui  s'emploie  ponr  les  planètes  qu'on  peut  observer  la  n 
De  l'êquaiion  (D-    ii)   ofl  tire 

__  ^in  naîn  \ 

On  connaît  H ,  on  connaît  i  ,  comme  nous  avons  dît  ■ 
il  reste  à  connaître  n  ,  P  et  P-^-n  ;  observez  pluû«Drs  H 
le  pacage  an  méridien,  où  la  parallaxe  horaire  est  Doll*^ 
vnns  en  déduirez  le  moUTement  horaire  de  la  planète  etf 
ascension  droite;  vous  aurez  son  aecenaion  droite  ponr  bit 
instant    quelconque  entre    deux   passages. 

Observez  &  la  machine  parallactique  le  passage  de  laplanètff 
et  celui  d'une  étoile  qui  soit  à  fort  pen  près  sur  le  parallèle  delà 
planète;  si  l'intervalle  de»  deax  passage;  est  égal  à  la  dilFérenc* 
des  ascensions  droites ,  ta  planète  n'a  point  de  parallaxe;  sî  l'in- 
tervalle observé  dilFère,  il  y  a  une  parallaxe.  En  elFet,it»t 
li  l'étoile  observée  au  El  horaire  EV ,  qui  se  confond  avec 
le  cercle  de  déclinaison  EVP;  une  heure  après,  l'étoile  E 
sera  parveniie  en  E',  ensorte  que  E'PE=  i5'.  Suppo«oe< 
que  V  soit  alors  au  fil  en  V,  son  angle  horaire  apparenttera 
ZPV  =  CP  +  n)r-ZPE=  angle   horaire  de  l'étoile,  quand 

e  était  sous  le  lil  ;  maïs  Vénus  est  en  v  ,  sa    parallaxi 
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!dt  du  méridien  f  et  dans  tous  les  cas  il  sufik  d*avoir  égard 
signes, 
aura  donc 

_  sîn  [  i5  (T— 0  .-  (  V  —  E)  ]  sîn  A 
cos  H  sin  aijgle  horaire  connu         ' 

Dtité  toujourspositive^car  l'angle  horaire  est  négatif  quand 

=  i5(T  —  <)— (V  —  E)  est  négative 5  la  formule  est 

énie. 

11.   Quand  la  distance  de  l'astre  diminue^  sa  parallaxe 

;niente  ;  le  diamètre  apparent  augmente  dans  la  mém^ 

„  rayon  de  la  terre 

Km.  car  «mus  parallaxe  =  ^ 5— n : 

distance  de  1  astre 


.    ,    ,.      .  rayon  de  laittre 

tm  i  diamètre  =  -rr-^ 3 — r-, . 

distance  de  1  astre 


gn  \  diamètre    __^    rayon  de  l'astre  , 
tÎB  parallaxe  hor       rayon  de  la  terre" 

dittanre  de  J'astre rayon  de  l'astre , 

dBstauce  de  la  terre       rayon  de  la  terre^ 

!e  rapport  est  constant»  car  le  rayon  de  Tastre  sphérique 

constant  y  ùnsi  que  le  rayon  de  la  terre  pour  un  lieu 

né. 

I.  Quand  la  parallaxe  est  sensible  et  qu'elle  yarie  rapi- 

ent,  la  direction  du   mouvement   diurne  apparent  n'est 

la  même  que  celle  du  mouvement  yrai.  La  route 
'astre  n'est  plus  parallèle  à  Féquateur.  Si  l'on  fait  suivre 
t  astre  le  fil  équatorial  d'une  lunette^  ce  qui  s'obtient 
idinant  le  réticule;  alors  le  fil  équatorial  cesse  d'être  pa- 
le à  l'équateur ,  le  fil  perpendiculaire  ne  se  confond  plus 

le  cercle  de  déclinaison ,  les  différences  de  passage  et 
éclinaison  sont  altérées  \  les  astronomes  ont  des  formules 

avoir  égard  à  ces  cbangemens  ;  il  est  plus  simple  et  plus 
f  éviter  les  observatioof  dans  le  yoisinage  de  l'horizon. 
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Formation  JCun  catalogue  iétoiles. 

lUn  catalogue  d'étoiles  est  une  liste  ou  nn  tableao  < 
lequel  les  différentes  étoiles  sont  rangées  selon  Tordre  de 
passage  au  méridien.  La  première  colonne  offre  le  nom 
Tétoile ,  la  lettre  grecque  ou  latine  ^  ou  enfin  le  numéro 
sert  à  la  distinguer. 

La  seconde  contient  un  chiffre  qui  marque  la  grandi 
depuis  la  première  jusqu'à  la  sixième;  on  s*était  bom* 
ayant  l'invention  des  lunettes.  Les  catalogues  modernes  ' 
jusqu'à  la  neuvième  et  la  dixième  grandeur/  le  reste  est 
sensible  dans  les  lunettes  ordinaires.  On  n'a  pas  de  me 
bien  certain  pour  distinguer  les  grandeurs ,  et  sur  ce  poin 
astronomes  ne  sont  pas  bien  d'accord  ;  les  uns  mettent  ps 
les  étoiles  de  première  grandeur,  des  étoiles  que  d'autres ran 
dans  la  deuxième  classe;  mais  peu  importe. 

La  troisième  colonne  donne ^  en  tems  sidéral,  l'heun 
passage  au  méridien. 

La  quatrième  donne  ce  même  tems  transformé  en  ar 
l'équateur,  ou  multiplié  par  x^'zn^^  c'est  ce  qu'on  ap[ 
V ascension  droite. 

La  cinquième  donne  la  distance  polaire ,  ou  la  déclinaû 
qui  en  est  le   complément. 

On  y  ajoute  deux  ajitres  colonnes  pour  les  mouven 
annuels  des  étoiles ,  soit  en  ascension  droite ,  soit  en  d< 
naison.  Nous  allons  déterminer  ces  mouvemens ,  qui  ont 
long-tems  incertains  ou 'mal  connus. 

fl.  Pour  former  ce  catalogue,  on  commence  par  prei 
une  étoile  quelconque  pour  point  de  départ  ;  le  choix  pi 
d'abord  indifférent,    mais   il   est  bon  que  cette   étoile 
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:*e8t-à-dire  y  de  première  oa  de  deuxième  gran- 

être  plas  facilement  observée  en  tout  tems.  Il 
iflsi  qu'elle  toit  voisine  de  Téquateur  ^  pour  que 
par  le  fil  de  la  lunette  étant  plus  rapide ,  le  tems 
âge  soit  déterminé  avec  plus  de  précision. 
ez  que  la  pendule  marque  o^  o'  o"  quand  cette 
sous  le  fil  du  milieu  de  .la  lunette  méridienne;  s'il 
es  minutes  et  quelques  secondes  de  plus,  vous 
cet  excès  comme  l'avance  de  la  pendule  ;  8*11  y  a 
pendule  sera  censée  retarder  d'autant. 
terez  exactement  le  tems  du  passage  des  autres 
os  les  observerez  toutes  plusieurs  {ours  de  suite, 
[re  un  milieu  entre  toutes*  les  observations,  et 
ir  vous  corrigerez  le  passage  observé ,  en  retran- 
iice  de  la  pendule,  ou  ajoutant  la  quantité  dont 
e. 
lUS  attacherez  principalement  aux  étoiles  les  plus 

afin  d'eo  mieux  connaître  le  passage  et  de  pou- 
sn  servir  pour  corriger  votre  pendule ,  quand  quel- 
istance  vous  aura  empêché  d'obderver  l'étoile  fon- 

isenrerez  la  distance  de  chaque  étoile  au  zénit ,  à 
e  ;  à  cette  distance  vous  ajouterez  la  réfraction  et 
la  distance  vraie.  A  la  distance  vraie  vous  ajouterez 
dn  pôle  au  zénit ,  la  somme  sera  la  distance  polaire 
tasse  au  midi  du  zénit. 

asse  entre  le  zénit  et  le  pôle,  vous  retrancherez  de 
du  pôle  au  zénit  la  distance  observée  et  corrigée  ; 
ra  la  distance  polaire. 

asse  au-dessous  du  pôle ,  la  distance  du  pôle  au  zénit 
lera  de  la  distance  zénitale  corrigée ,  pour  avoir  la 
olaire. 

en  de  mois  vous  pourrez  avoir  ainsi  un  millier  d'é- 
»rsées  dans  la  voûte  céleste. 

•serverez  les  passages  aux  cinq  fils ,  et  prendrez  le 
:e  les  cinq,  si  pourtant  les  fils  sont  bien  espacés. 


«j^-'V'* 
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4-  Four  connaître  en  tema  l'interralle  de  voi  fila  ■  obserra 
toutes  les  étoiles  qui  sont  très-voiùnei  de  réquateurj  ou  dut 
Téquateur  même  ,  la  seole  inspection  voua  fera  connaître  d  In 
intervalles  sont  égaux,  sinon  vous  prendrez  le  mîlien  entrt 
tous  ks  intervalles  observés  entre  les  deux  mêmes  Gis ,  vont 
en  Formerez  une  lable  qui  vous  servira  à  réduire  au  &1  àa 
milieu  l'obdenation  faîte  à  un  fîl  quelconque ,  quand  vous  anrei 
manqué  le  lil  du  milieu. 

L'intervalle  des  Gis  en  tems  croît  avec  la  déclinaison  :  ta 
remarque  ne  peut  échapper,  et  U  raison  n'est  pas  difficile  à 
trouver. 

Quand  la  lunette  est  dirigée  à  l'équateur,  l'interralle  entre 
deux  BU  couvre  une  corde  d'un  arc  de  l'équateur ,  et  coranta 
la  lunette  est  toute  entière  dans  le  plan  de  l'équateur  ;  aiiui 
que  votre  œil ,  la  partie  du  £1  horizontal  qui  sépara  deux-  fils 
verticaux  couvre  l'arc  de  l'équateur,  ainsi  que  la  corde. 
Quand  vous  dirigez  votre  lunette  à  une  étoile  qui  a  60'  da 
déclinaison,  ou  Zo"  de  distance  au  pôle,  votre  fil  qui  n'a 
pas  changé  de  longueur,' couvre  une  corde  du  petit  cercla 


Thi/û^mtÉÊéê^ 
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font  très^Tôbines  de  TéquateUr  :  d*autrea  ont  préféré  lés  étoiles 
Voisines  du  pôle  dont  le  passage  est  très-lent;  mais  rincer«- 
titnde  de  l'ohâervation  réduit  â  moins  que  rien  l'avantage 
qu'on  a  cru  trouver  dans  la  grandeur  de  Tintervalie  observé. 

6.  Près  du  pôle  la  formule  tf  =:  -: — -  n'est  plus  assez  exacte  ; 

on  fera  donc 

smî  (i5r)  =3 1^— - — ~» 

^  sm  A 

7.  Si  les  intervalles  des  fils  ne  sont  pas  parfaitement  égaux  ^ 
on  ne  ponrra  plus  prendre  le  milieu  entre  les  cinq  fils;  on 
serait  obligé  de  réduire  séparément  chaque  fil  â  celui  du  mi* 
lieU|  avant  d'en  faire  la  somme  pour  la  diviser  par  le  nombre 
des  fiU;  mais  il  sera  p!ur<  court  de  prendre  le  milieu  comme 
ù  les  intervalles  étaient  égaux ,  et  d'y  ajouter  la  correction 

fl  4-  i  —  c  —  d 


3  sm  A 

O9  i,  Cy  d  sont  les  quatre  intervalles  équatorîaux  des  cinq 
fils;  on  fera  de  cette  correction  une  table  pour  tous  les  degrés 
de  distance  polaire.  ^ 

8.  n  n*est  pas  toujours  possible  de  prendre  la  distance  zé-* 
nîtale  quand  l'étoile  eët  au  méridien  ;  on  la  prend  quelque- 
fois plusieurs  secondes  avant  ou  après  le  passage  ;  Terreur  est 
toovenl  insensible  I  et  la  correction  toujours  additive  a  pour 

expression  j 

i(i50'»ini/sin»AcotN, 

t  étant  Tangle  horaire  en  tems  et  en  secondes  à  Tinstant  de 
l'observation  ^  et  N  la  distance  zénitale  observée. 

g.  Pour  avoir  exactement  les  différences  de  passages  ou 
^ascension  droite  entre  les  étoiles ,  il  est  absolument  néces* 
saire  que  la  lunette  tourne  exactement  dans  le  plan  du  mé^ 
xîdieo.  En  effet,  supposons  que  lalunette  bien  vérifiée  d'ailleurs, 
êm  lico  dAdécrire  le  méridien  TZH  (fig.  56),  décrive  le  cercle 
VMicd  ZABO  »  une  étoile  qui  passerait  au  zénit  Z  serait  la 
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seule  qui  pât  être  obserrée  totu  le  El  de  la  lunette  k  mb  pa^ 
■âge  au  méridica,  une  étoile  qui  serait  obieirée  ea  A.,  aonit 
un  an^^le  horaire  ZPA  dont  le  iS'  serait  l'erreur  du  pasHge; 
une  étoile  qui  passerait  en  B  aarait  une  erreur  propottioD- 
nelle  à  l'angle  ZPB  plus  grand  que  ZPA,  enfin  une  étoile 
qui  serait  observée  en  O  à  l'horizon  aurait  encore  une  erreni 
difTérente;  l'arc  HO  de  l'horizon,  mesure  de  l'angle  MZO, 
eit  ce  qu'on  appelle  la  déviation  horiiantaU  de  la  lunmtte. 

10.  Le  trlangleZPAdonneûn  PA:ainZA::sinZ:ûnZPA 
__sin  Z  -'in  ZA  _  sinHOsinN  _  sin  HO  sin  (A  —  90*+  H) 
"~       sin  PA        "~"         sin  A        "~  sin  A 

__       sinjsinQio"— (H+A)3  _        aJn  xcoi  (H -f- A) 


ain  A 


:=—  -: —  (  cosUcos  A— linH  sia  A> 
(in  A  ^ 

=  —  fin  X  (  co*  H  cet  A  —  sin  H  ) , 


c=:4-xCtinH  — cosHcotA)=-f-j 


cosH(taagH  — cotA) 

H(tangH— tangP). 
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différence  d^ascension  droite  de  deux  étoiles  fort  diflTérentea  en 
déclinaison.   Le  catalogue  donne  le  passage  vrai  P  =p  ^-c 

et  pour  l'autre  étoile       P'=p^-f.  c'  ^ 
d'où 

la.  On  pourra  donc  employer  cette  méthode  pour  con- 
naître et  corriger  la  déviation,  si  l'on  a  uA  bon  catalogue  d'é-' 
toiles;  car  ayant  (P'— P)  par  le  catalogue,  (p'  — p)par 
l'observation,  et  (^vl ^^n)  par  le  calcul,  on  aura  x ^  et  pat 
suite  nx  et  n'  x  ou  les  corrections  des  deux  passages  observés. 

i3.  Connaissant  a:=;HO,  on  saura  de  combien  il  faut  tournef 
Il  lunette  dans  le  plan  de  l'horizon  pour  l'amener  de  O  en  H 
dans  le  méridien ,  et  mettant  une  mire  en  H ,  on  aura  un 
moyen  certain  de  ramener  la  lonette  au  méridien  si  elle  venait 
à  s'en  écarter. 

14.  Si  Ton  n*a  pas  de  catalogue  auquel  on  puisse  se  Ger, 
on  prendra  une  étoile  eircompolaire  à  ses  deux  passages ,  l'un 
an-dessna  et  l'autre  au-dessous  du  pôle  ;  on  sera  sûr  que  P'— P 
:=  la*,  on  observera  (p'— y)»  on  aura  c'— c=ia* — (p'— p) 
et 

la^-^fr^-^p) la^-(p^-p) 

"■       n'  — u  co&H(tangH— tangD' —  tangH-J-tangD) 

la*  — (p^  —  p) ifl^  — (p^— p) 

cosH  (tangD««tangD')        a  cos  H  tang  D  '  \ 

car 

tang  D'  s=s  —  tang  0. 

En  effet,  nne  étoile,  quand  elle  passe  sous  le  pôle,  peut  être 
coondiréc  comme  une  étoile  différente  dont  l'ascension  droite 
serait  i8o*4->fl,  et  la  déclinaison  iSo""-— D,  0i  Jl  et  D 
•ont  Taecension  droite  et  la  déclinaison  véritables. 

Je  toppose  que  le  premier  passage  observé  p  est  au-dessus  dd 

pôle,  le  second  au-dessous,  si  c'est  le  contraire^  on  ajoute 

a4  benres  ou  la  révolution  des  fixes  en  tems  de  la  pendu}« 

as  pawage  inférieur  observé  ^   et  alors  il  suivra  le  passage 

tiptneiirtf 

ia.« 
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i5.  Quand  vons  connaîtrez  ainsi  la  déviation  de  la  lnn«tta 
par  lea  étoilei  circom pol aires  j  vous  pourrez  commencer  Totra 
catalogue.  Quand  vous  aurez  ainsi  formé  votre  catalogu», 
TOUS  serez  curieux  de  le  comparer  à  quelque  catalogue  plu 
ancien ,  pour  voir  comment  vous  vous  accorderez ,  et  recon- 
naître si  les  étoiles  sont  bien  véritablement  Sxes.  Comparon* 
de  cette  manière  le  catalogue  de  Pîazzi  pour  1800,  i  celai 
de  La  Caille  pour  1750 ,  l'intervalle  est  de  5o  ans. 

16.  Pour  celte  comparaison ,  vous  prend ez  la  même  étoile 
pour  point  de  de)>art,  c'e*t-J-dire,  pour  celle  doat  l'ascension 
droite  doit  être  zéro,  vous  formerez  ainsi  le  tableau  snirant; 
TOUS  y  remarquerez  d'abord  des  dilTérences  beaucoup  trop 
fortes  pour  qu'on  puisse  les  attribuer  aux  erreti»  des  obMt- 
vations. 

Les  variations  ea  ascension  ne  paraissent  d'abord  snivre  au- 
cune loi  ni  pour  la  quantité  ni  pour  le  signe;  cellesde  la  dî^ 
tance  polaire  décroissent  continoellenient ,  changent  de  ngoa 
et  vont  croissant  jusqu'à  près  de  1 7',  décroiasent  ensuite  jutqn'à  o, 
puis  changent  de  signe  et  vont  en  croissant  jusqu'au  bout ,  on. 
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iS.  En  efTet  dans  les  180  premU»  degria  d'à* 
droite,  toute!  les  étoiles  boriala,  c'ast-^-dire ,  dont  la  dv- 
tance  polaira  est  de  moint  de  go*^  ont  lean  monTemms  po-' 
■itifs,  et  dans  la  derniin  moitié  de  réquateurj  lu  ét^bt 
boréales  ont  un  nioarement  négatif;  ces  rariatione  d«  àgpm 
sont  celles  d'un  âaoM  ;  ainsi  la  formulfl  dépendra  da  ùna 
de  l'ascension  droite  ;  mm»  alla  dtut  anasi  très-probablenuBt 
dépendre  de  la  distance  polaire,  car  on  nmarqnera  da  plna  que 
la  variation  est  Foitequand  la  distance  polaire  est  petita,  petit» 
quand  la  distance  est  gnnda  ;  la  formvla  dépend  donc  da 
cosA  ou  de  cota  j  mais  le  cosqui  na  change  da  ligna  qna 
deux  fois ,  la  cotaugenta  en  change  k  chaqua  tpm  ;  c«  mn 
donc  la  cotangente  ;  la  formule  sara  donc 
4-  m  sin  A  cot  A. 

Fonr  détennlner  m ,  non*  iront  antant  d'éqnatloiuqiia  d'é- 
toiles; choisissons  la  polaire,  à  canse  da  la  gnndtnir da  nu»! 
vement. 

'  4^'  44"  =  m  Mn  jB.  cot  A  ; 
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aiiona  cru;  da  moins  par  rapport  à  Téquateur  et  à  son  p  .'{: 

En  conséquence  y  ponr  atoir  les  positions  des  étoiles  à  une 

époqna^  il  faudrait  lesobsenrer  tontes  le  même  jour;  et  comme 

h  cliose  est  impossible^  il  reste  à  ramener  tontes  les  obser- 

utàonê  à  nne  même  époqne  en  les  corrigeant  du  mouvement 

qa*ont  en  les  étoiles  depub  Tépoque  choisie.  On  prend  ton- 

jonrs  le  dernier  jour  d'une  année.  Ainsi  ^  supposons  que  nous 

qrons  observé  certaines  étoiles  loo  jours  après  le  dernier  jour 

de  Tan  on  le  dernier  décembre ,  nous  dirons  les  étoiles  passent 

4^    I      .  jr  . j.      ao"  06  sîn  iA  cot  A         ,      „^ 

toos  les  jom:8  au  méridien  — 5cc~cT7~c —  =  o  ,oo5SG7 

finiilootA  plus  tard  que  la  veille;  au  bout  de  100  jours  elles 
passeront  au  méridien  o%366  siu  ill  cot  A  plus  tard  que  le 
3i  décembre.  J'ôterai  donc  cette  quantité  des  ascensions 
droites  observées. 

Les  distances  polaires  diminuent  par  jour  de  o*'  o55  cos  iA; 
an  bout  de  100  jours  elles  seront  plus  faibles  de  5"  5  cosiil^ 
j'iqoiiteiai  cette  quantité  à  mes  distances ,  et  mes  observa- 
tions ^  énû  corrigées ,  seront  telles  qu'elles  eussent  été  si  je  le» 
eusse  faites  tontes  le  3i  décembre. 

ao.  Hais  quelle  peut  être  la  cause  de  tous  ces  monvemeijs 
si  differens  ?  Ne  serait-il  pas  plus  simple  d'imaginer  que  ie 
pôle  se  baisse  vers  Tétoile  qui  a  o  d'ascension  droite,  et  s'é- 
loigne d'autant  de  l'étoile  qui  est  à  180°? 

Soit  OBRA  (fig.  57  )  l'équateur  ,  P  le  pôle  ,  A  le  point  o 
de  l'équateur,  B  le  point  180",  R  et  O  les  points  90'  et  270*; 
qne  le  pôle  s'abaisse  de  P  en  p  de  1 6'  4^''  en  5o  ans ,  la  dis<- 
tance  polaire  des  étoiles  situées  sur  PA  changera  de  16  4^" 
en  moins;  la  distance  des  étoiles  situées  sur  PB  augmentera 
d'autant ,  les  étoiles  situées  vers  R  et  O  ne  changeront  pas 
sensiblement  ;  et  nous  voyons  déjà  en  gros  que  les  observations 
seront  reproduites.   Soumettons  cette  idée  au  calcul. 

Soit  une  étoile  quelconque  £ ,  sa  distance  polaire  P£  de-* 
viendra  pE,  son  ascension  droite  Aa  =  AP£  deviendra  A/;E  , 
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cos  pE  =  co»  APE  sin  Vp  sin  PE  +  co8  Vp  cos  PE  ; 

cos  (A+d!A)  =;=  sin  P/i  sin  A  cos  ^-|-cos  Pp  cos  A 

=  sin  m  sin  A  cos  A  -f"  c^'s  A  — *  a  sin^  l  m  coBAi 

cos  {A^dA)  -^  cos  A  =sin  TTisin  A  cos  ifi. — a  sin*  i  m  cos  A , 

•«-  a  sin  2  c£  A  sin  {A-^dA)  =:sin  msin  Acos  ^— -asin^^mcosA»^ 

.    ,  j         sin  m  sin  A  cos  ^t^  —  a  isin*  i  m  cos  A 
•^  sin  ;  aA  =  ■  — 7— — ,    f    1  ^  ^ • 

Négligez  les  quantités  du  second  ordre  JA  ==;  — »  m  cet  JX 
pc=  -«>  ao"  cos  j^ ,  ainsi  que  par  Inobservation^ 
SI.  Le  même  triangle  donne 

cot  PpE;  =  —  çot  A/>E=— cot  (  jfi+dA) 
sin  Pp  cot  PE  -.  -. 

SB  . -^-r— ^ î-  -«^  COsPp    OOt  p. 

»in  F  .     '^  ' 

^        '  '  Sin  A 

V-  eot  ill  +  a  sin*  -j  Pp  cot  A , 
»  -.i'  »   I   j»N      sin  Pp  cot  A+a  sîn*  i  Pp  cos  A 

sm  Al 
rin  difl  =(8inPpcotA+a8in»iPpco3i«)8in(A+<fiR)} 

d'oA 

,j^ sinPpsinjAcot  A+3sîn*^Ppsin  AcosA 

"^  i— bin  Pp  cot  Acos  Jl — a  bin^^  Pp  cos» A* 

et  en  négligeant  les  termes  du  troisième  ordre 

d/R  ==  Vp  sin  A  cot  A+Pp  sin  Ppsin  Acos  A  (i  4.cotM); 
comm'   par  l'observation  si  nous  négligeons  les  carrés. 

aa.  Nous  voyons  que  les  observations  seront  suISsamment 
représentées ,  si  le  pôle  descend  de  20*  06  par  an  vers  la  pre- 
mière étoile  de  notre  catalogue  ^  Vu  vers  lé  point  o  de  Téqua- 
teur.  Dans  ce  ca^  le  pôle  décrira  le  grand  cercle  PA  en 
64B00  ans  environ;  rêtoile  qui  »e  trouve  maintenant  au  point 
o  de  réquateur  dans  16200  ans,  serait  au  pôle. 

Le  grand  cercle  PA  a  pour  pôle  les  points  O ,  R  ;  c'est  au-* 
tour  de  CÇ8  deux  pôles  que  se  mouvrait  le  pôle  du  monde  \ 


^ 


PC,= 


en  5o  ans;  nous  ne  connaîtront 
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le  mouTement  angulaire  PO/i  aurait  pour  mesure  Tare  Fp  ; 
nais  Pp  n'étant  en  5o  ans  que  de  17'  de  grand  cercle,  differo 
tt  peu  d*une  ligne  droite  ^  que  nous  ne  saurions  décider  s'il 
est  un  arc  de  grand  on  de  petit  cercle.  Supposons  que  le  polo 
P  ait  un  mon?ement  angulaire  PCA  autour  d'un  point  quel-* 
conque  C,  le  petit  arc  P(/  différera  si  peu  de  P/7,  qu'il  noua 
sera  impossible  d'en  voir  la  différence ,  l'arc  P4/  =  PCf  sinPC  et 

—      ï^g      _  '6'  43^ 
sin  PC~  sinPC 

que  P9  et  non  PCç  qui  serait  plus  grand  que  16' 4^'.  Le 

pôle  décrivant  un  petit  cercle  ^  le  décrirait  d'un  mouvement 

PC9  >  Pi/. 

a5.  Le  mouvement  du  pôle  (  (ig.  58  )  ne  se  dirigerait 
plus  toujours  vers  la  même  étoile ,  il  se  dirigerait  successive^ 
ment  vers  tous  les  points  de  l'éqnateur. 

En  effet  >  menons  les  deux  arcs  PA  et  CA  perpendiculaires 
i  CPy  A  sera  le  pôle  de  PC;  le  pôle  partant  de  P  se  diri- 
gera vers  A  ;  ma»  quand  CP  aura  pris  la  position  Q»q  ,  menons 
les  arcs  qh!  et  CA'  perpendiculaires  à  C^ ,  le  pôle  se  dirigera 
vers  le  point  A';  dans  l'intervalle ,  il  eera  dirigé  successive- 
ment vers  tous  les  points  de  l'arc  A  A'  de  grand  cercle  décrit 
du  pôle  C. 

Par  le  point  A'  menez  l'arc  perpendiculaire  RA'F,  ce 
^era  l'éqnateur  qui  aura  changé  de  position ,  car  auparavant 
il  avait  la  position  EAQ ,  puisque  PA  =  90*. 

Continuons  indéfiniment  le  grand  cercle  AA'^  il  sera  SA'ALT^ 
et  nous  aurons  TQ  =  90*  —  PT=3=  CP. 

Ainsi  le  grand  cercle  décrit  du  pôle  C  »  fait  avec  l'équateur 
nn  angle  TAQ  =  CP  ;  il  fait  avec  l'équateur  déplacé  RVS, 
nn  angle  "VMY-  TF=C^=CP.  En  général  la  distance 
des  pôles  de  deux  grands  cercles  mesure  l'angle  d'inclinaison 
des  deux  cercles  ;  et  si  l'un  des  pôles  a  un  mouvement  PA 
dans  on  sens,  l'intersection  A  tourne  dans  le  même  sens  et 
décrit  AA'=iPC(7,  mouvement  angulaire  de  l'un  dés  pôles 
iBtoor  de  l'autre;  car  il  est  évident  que 

A  A'  =  ACA'=  90°—  AC^  =  çCP. 
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Or ,  les  ascensions ,  pour  le  Calcul  de  nos  formnles  ,  d 
se  compter  du  point  vers  lequel  le  pôle  se  dirige  act 
ment  ;  ainsi ,  dans  l'h^otbèse  plus  générale  d'un  pôle 
conque  C ,  les  formules  ci-dessus  ne  peuvent  servir  qnt 
un  tem's  assez  borné. 

04.  Menons  CEL  par  le  pôle  C 1  l'étoile  E ,  et  prolonj 
le  jusqu'en  L  au  cercle  A' ALT  ;  dans  le  triangle  ECf 
connaissons pC et  CE  =  /,  et  l'angle  qCE=£CA':= 
+  ACA'i=L+dL; 

cas  (/E=sin  CfsinCE  cot  iTCE.+  cosCf  coi' 
cos  (  A  +  d&)  =  sin  «  sin  J*  sin  (  L  +dL  )  -f-  coe  *  coa 
Le  triangle  PEC  donne 
cos  P£  =siii  CP  sin  CE  cos  PCE  +cos  CP  cos  CE , 
cos  A  =  sin  M  sin  ^  sin  L  -f-  cos  a  cos  iT , 
cos  (i-f-rfi)  — cosA=sin  «i  sin  i'tin{L+dL) — sin«nn^i 
d'où  •i~asinld^ain{&  +;<iA  ) 

^  —  a  sin  (IL  sin  •  sin  i'  cos  (  L  +  ^  c{L  )  , 
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>foà  l'on  tire 

.  -  __    w  —  tang  jR  _tang(yft-t-rfjl)— tangiR 
^  ^  1  +  n  tang  A~~  1  +  tang(jB.+rfA)taDgA 

I  co»>tan6(L-ML)-  ,""(l+ j[.)  -t"S-*^ 

,+(cowtang(L-ML)-^j;^)  tang  A 

aMj<fLco8~<flliC08<tf"'"a3iii|fltL8in<tfCOtJ'frin(L*-f-  îcfL) 
''1  —  asin*  |cflL— ain*û>  ein  L  siii(L  +  ^^)  ) 
— asÎQflKsosi»  cotJ'cos  ^cflLsin(L+  î^^)  f 

fonnole  incommode^  mais  qui  ne  suppose  que  les  données     ^ 

primitiTcs. 

aS.  On  a  plus  facilement  une  formule  plus  simple  ^  mais 

qmdépend  de  (  A +c£a  ), 

sin  (V  cot  ^ 
tang {A+dJH )  =  cos  •  tang  (L+ciL)  — cos(L  +  dL) 

-.  -        sin  A»  cot  / 

tang  A=  cos  e»  tang  L  — = 

^  °  cos  L 

tang(ifi+rfA) — tang  .ifc=cos  #  [tang  (L+dL)— tangL] 

-*  sin  0  cot  ^  I —  — -7^  j 

\cos  (  L+^L  )        cos  L/ 

sin  dA^  sin  c^L  cos  » 

cos  >ft  cos  (-A4-  dj^       cos  L  cos  (  L"+3l  ) 

2sin  fl»  cot  <r  sin  ~  dh  sin  (L+  ^  dL  ) 

cos  L  cos  (L  -j-  JL  ) 

^  2  sin  ~  cfL  sin*  <r     _       ,  ,,  .  k  •   ,r   •  i  ir  x-i 

==5  ■: '    r  ^    ,   1 — N  fcos  ^  du  cos  tf — sinètf  cotJ^sinrL4-  i  «L)J , 

sin^  gin(A+jA)  ^       *  V     I  ft      /J» 

«n  rfA  =  n  cos*  J^.  cos  «f  A  —  n  sin  JR.  cos  ^11  sin  d A  , 

ta^gJyR=  n  cos*  A  —  n  sin  ^él  cos  A  tang  c/^il, 

tang  (fil4-  71  sin  A  cos  A  tang  dA  =  n  cos"  .il , 

u,  jt%               /icos*A  1 

wag  dift  =  — ; ; — ~ —    ou  remettant  pour  n  sa  valeur, 

1 +n8iniflcoSi4l  *^ 

cos'J^ 
[sinrfLcos»— asinidLsîn»cot;^8in(L+-ic£L)];^^;7j;^;^^ 

""  hïn  y4R  cos  Ai 

i+[8indLcos#— asin  JidLsin»  cot;^éin(L+  ï^^IlcosLcos(L-f  ^) 


l 
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âuJt,   pour  abréger,  ^^| 

Tons  aurez 


taiig(IyR=  - 


a  co>  A  sin  Jl  ~  i  +  (a  cos  ,41)  biu  A 

:r.5^ a'i.mi^o'- —  Ai) 

a'  ain  vR  ~  1  +  fl'  coaCçio"  — /R)  * 


J/fisioi  '  =  a'cos.*  — 1  a''sinaA  — ^  a'^aintA  +  i  o'^sin^A 

-f-  ;  a'^cos  5/R.  —  i  a'*  sinS^  —  f  «''  coa  7  A  4-  etc.  , 

formule    rigoureuse    et  régulière,     mais  longue  à    évaluer; 
négligiez  les  troiiiièmeâ  puissances,  vous  la  réduirei  à 
djR  ^=  acoa^  yR  —  ^  a*  cos*  A  sin  aA. 

aj.  Les  formules  d^  =  tlL  cos  a>+dL  sia  m  eiu  ^41  tlDg  D, 
+  (/D=(/L  «la  KCosjR 

ne  sont  gnères  sflres  que  pour  un  an  ;  elles  servent  k  rédoit» 
d'uae  année  à  la  suivanle  ,  les  catalogues  qu'an  insère  annut!- 
tnt  dans  les   Éflit  mi  rides.    Differentiong-lea ,  en  faitanl 
varier  (/A,  JD,vB.et  D; 

d"  Âi=:dL  d^  sin  i"  sin  «  cos  A  tang  D 
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iBces  troisièmes  proportionnelles  aux  cnbea.  Mais  on  ne  l^is* 
fferaîaroaîs  as^ez  vieillir  le»  Catalogne»*  d'étoiles  pour  que  cea 
[irerses  formules  soient  jamais  bien  utiles. 

s8.  Nous  verrons  plus  loin  que  dan^  ces  formules , 
0^  CV  =  obliquité  de  l'écliptique  ,  que  le  cercle  A' ALT 
est  l'écliptique  même ,  que  dL  est  le  mouvement  annuel  du 
point  équinoxial  ;  mai.H  suppo:)ez  =90®;  les  formules  générales 
•e  réduiront  à  celles  qui  sont  données  par  les  mouvemens  dea 
étoiles  en  5o  ans  ;  car  cos  â»  =  o  ^  sin  »  =:  1 ,  et  les  forma 
leront  Tp  sin  iA  tang  D   et  Vp  cosifl. 

99.  Nous  avons  un  grand  nombre  de  catalogues  d'étoiles.' 
Les  plus  célèbres  sont  ceux  de  Ptolémée^  de  Tjcho ,  d*Hé- 
vélins ,  deFlamstéed,  deLemonnier,  de  La  Caille ,  de  Mayer^ 
de  Bradley  ^  de  Maskelyne ,  de  Cagnoli  et  de  Piazzi  ;  on  ne 
fait  guère  usage  que  des  six  derniers.  Ceux  de  WoUaston 
et  le  Bode  sont  de  simples  recueSs. 

Les  constellations  ou  astérîsmes  sont  des  groupes  d'étoilea 
renfermées  dans  une  figure  d'homme  ou  d'animal ,  ou  mémo 
d'un  objet  quelconque  ;  le  nombre  des  constellations  vil 
sans  cesse  en  augmentant ,  en  voici  les  noms  : 

Les  constellations  de  Ptolémée  sont  <iu  nombre  de  /fi. 

1 .  Petite  Ourse ,  ou  Cynosure ,  queue  du  Chien. 
a.  Grande  Ourse. 

3.  Dragon. 

4.  Céphée. 

5.  Le  Bouvier. 

6.  La  Couronne  boréale. 

7.  L'Agenouillé  ^Hercule). 

8.  La  Ljrre. 

g.  Ia  Poule ,  ou  le  Cygne, 
se.  Cassiépée  (Cassiopée). 
n.  Pcrsée. 
la.  Le  Cocher. 
i3.  Ophiucbus,  ou  le  Serpentaire. 
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i4.  Le  Serpent, 
i5.  La  Flèch»  (et  le  Renard). 

16.  L'Aigle  et  Auliaoui. 

17.  Le  Dauphin. 

18.  Section  antérieure  dn  Cheral  (petit  Cheval); 
ig.  Le  Cheval.  Pégase. 

ao,  Andromède. 
SI.  Le  Triangle. 

Toutes  ces  consteUatioai  sont  aa.  noid;  les  miyante 
dans  le  zodiaque. 

33.  Le  Bélier  (et  la  Monclre). 

33.  Le  Taureau. 

34.  Les  Gémeaux. 

35.  Le  Cancer,  ou  l'Écrevïsse. 

3G.  Le  Lion  (auquel  ou   a  joint  quelques  étoiles  1 
Chevelure  de  Bérénice. 

37.  La  Vierge. 

38.  Les  Serres  (la  Balance). 
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ï(a.  La  Conpe.' 

43.  Le  G>rbeaii. 

44*  Le  Centaure. 

if>,  La  Béte  (le  Loup). 

46.  L* Autel. 

47.  La  Couronne  australe. 

48.  Le  Poisson  austral. 

Les  constellations  ajoutées  par  Hévelius  sont  i, 

1.  Antinoiis  au-dessous  de  l'Aigle, 
a.  Le  Mont  Menale  auprès  du  Bouvier. 
3.  Les  Chiens  de  chasse  Asterion  et  Chara» 
4*  La  GirafiTe. 

B.  Cerbère  entre  les  mains  d*Hercul««: 

6'  La  Chevelure  de  Bérénice. 

7'  Le  Lézard. 

8.  Le  Ljmz. 

9-  L*Écu  de  Sobieski. 
\       10.  Le  Sextant  d'Uranie. 
11-  Le  petit  Triangle. 
13.  Le  petit  Lion. 

^  constellations  ajoutées  par  Halley  dans  lapartie  austr*  sont  1 

I-  La  Colombe. 
a.  Le  Chêne  de  Charles  II. 
3.  La  Grue  (Voyez  Bayer). 
4-  Le  Phénix. 

5.  Le  Paon. 

6.  L'Oiseau  Indien  ou  sans  pied. 

7.  La  Mouche.  ^ 
S.  Le  Caméléon. 

Sans  compter  le  Cœur  de  Charles  II  ^  qu'il  a  placé 
SUT  le  collier  de  Chara  «  l'un  des  Chiens  d'Héyelius. 
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CoraUUatioru  australes  de  Bayer. 

1.  L'Indien. 

a.  La  Gme. 

3.  Le  Phénix. 

4-  L'Abeille,  ou  U  Mouclie. 

5.  Le  Triangle  austral. 

6.  L'Oiaeau  de  ParAdis. 
7-  Le  Paon. 

8.  Le  Toucan, 
g.  L'Hydre  mÂla. 

10.  La  Dorade. 

1 1 .  Le  PoUsoo  Volant. 
13.  Le  Caméléon. 

Constettatioits  australts  da  La  CaitU. 

1.  L'Atelier  du  iculptenr. 
3.  Le  Fourneau  chuniqua. 
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'Autres  consUUaùons  modernes^ 

Le  Renne Lemonnier* 

Le  Solitaire.. Idem. 

Le  Messier , ,  Lalande. 

Le  Taareau  de  Poniatonwild...  PoczobuU 
Les  Honneurs  de  Frédéric...  Bode. 
Le  Sceptre  de  Brandeboarg. . . .  Idem. 
Le  Télescope  de  Herschel. ..  .^.  Idem, 

Le  Globe  aérostatique • .  Idem. 

Le  Quart  de  cercle  mura) Idem. 

Le  Chat. Idem. 

Le  Loch Idem. 

La  Harpe  de  George. .  • HelL 

Vojres»  pour  de  pins  grands  détails»  le  catalogue  de 
17040  étoiles ^  nébuleuses  et  amas  d'étoiles^  publié  par  M.  Bode 
n  1801 ,  pour  servir  de  suite  à  son  grand  Atlas ,  et  le  pre- 
mier folome  de  rAstronomie  de  Lalande. 

Oo  appelle  nébuleuses  des  étoiles  gni  ressemblent  i  des 
noa^  et  qui ,  pour  la  plupart ,  sont  des  amûs  de  petites 
étoiles  imperceptibles  qu'on  distingue  dans  les  forts  télescopes. 
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Route  annuelle  du  soleiL 

1.  Au  moyen  du  catalogue  d*étoiles,  nous  sommes  en  état 

de  vérifier  chaque  jour  le  mouvement  de  la  pendule.  Il  suiSt 

poor  cela ,  d'ajouter  à  Vascension  droite  du  catalogue  le  mou- 

renient  que  Tétoile  a  eu  dans  l'intervalle;  Tascenaion  droite 

ainsi  corrigée  et  réduite  en    tems ,  nous   indiquera  Tinstant 

do  passage  de  Tétoile  au  méridien,   et  cet  instant,  comparé 

a  celai  de  l'observation ,  donnera  la  correction   de  la  p^n- 

i3 
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dule.  Cette  correction  peut  varier  d'un  jonr  à  l'antre;  dni 


passages  ci 


iFs  de  la  même  étoile  au  raéridien  donnenn 


cette  variation,  d'où  l'on  conclura,  par  une  simple  r^le  ( 
trois ,  la  correction  de  la  pendule  pour  un  instant  intermf 
diatre;  au  lieu  d'une  seule  étoile,  on  en  emploie  trois  c 
quatre ,  pour  plus  de  sûreté ,  et  Ton  prend   un  milieu. 

Le  passage  du  soleil  au  méridien,  observé  en  tems  de! 
pendule  corrigé,  sera  l'ascension  droite  du  soleil,  que  doi 
pourrons  déterminer  ainsi  chaque  jour. 

Le  passage  ne  suflit  pas,  on  observe  la  distance  zénita 
des  deux  borda,  on  les  corrige  de  la  réfractioD  ;  la  deni 
somme  est  la  distance  du  centre  du  soleil  au  zénit  ;  on  la  co 
rige  de  la  parallaxe  =8',S5iDN,  on  y  ajoute  la  diftaoi 
du  pùle  au  zénit,  et  l'on  a  la  distance  polaire. 

s.  L'observation  de  distance  se  fait  en  rendant  1m  bor 
du  fil  curseur,  tangens  successivement  aux  deux  bords  < 
soleil-,  la  difTérence  entre  les  deux  distances  eat  le  diamil 
du    soleil ,  augmenté  de  l'épaisseur  du  £1. 

r  connaître  cette    épaiiseur,   on    roule  un  GI  pareil 
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On  comparera  ce  diamètre  au  diamètre  vertical,  pour 
l'aaarer  si  le  soleil  cA  parfaitement  rond  ;  on  a  cru  y  rcAt 
qadqaefl  légères  différences»  mais  elles  ne  sont  pas  bien 
constatées. 

En  comparant  les  diamètres  observés  en  différens  tems,  on 
remarquera  qu'ils  croissent  de  l'été  à  l'hiver ,  et  décroissent 
de  l'hiver  à  l'été  fort  régulièrement,  la  différence  va  jus- 
qa'à  -^  en  plus  ou  en  moins  ;  d'où  il  résulte  que  la  distance 
da  soleil  i  la  terre  est  plus  grande  de  ^  en  été  que  vers  les 
tqmnoixes»  et  qu'elle  est  plus  petite  de  ^  en  hiver. 

4  On  voit  plus  aisément  encore  que  la  distance  zénitale 
décroît  continuellement  du  solstice  d'hiver  à  celui  d'été  »  et 
croit  ensuite  du  solstice  d'été  à  celui  d'hiver.  La  variation  est 
frciqoe  nolle  au  solstice;  elle  est  de  près  d'une  minute 
pv  jour  i  i'éqninoxe.  De  la  plus  grande  à  la  plus  petite  dis^ 
tues,  la  différence  est  maintenant  de  46"^  55'  4^''  ;  elle  était  de 
ifti^ni  teras  d*Hîpparqae.  La  moitié  de  cette  différence , 
f&srfio'f  est  la  quantité  dont  le  soleil  s'écarte  de  l'équa-* 
tear,  an-dessus  en  été  et  an-dessous  en  hiver. 

Si  l'on  pouvait  compter  sur  les  observations  d*Hipparque , 
robliqaité  aurait  décru  de  a3'  en  aooo  ans^    ce  qui  ferait 

0*^64  P^   ^^' 

Ptolémée  dit  avoir  trouvé  fi3®.  5i\  comme  Hipparque  » 
ce  qui  est  très-suspect ,  la  diminution  aurait  été  nulle  pendant 
près  de  3oo  ans,  et  elle  aurait  été  ensuite  de  plus  de  0^,8,  ce 
qvi  est  sûrement  trop  fort.  Les.  observations  modernes  pa-. 
rais&ent  donner  0^,48  *,  la  théorie  paraît  indiquer  o",5a;  tout 
celaest fort  approché,  mais  encore  un  peu  incertain. 

5.  La  première  chose  que  nous  ayons  à  examiner,  c'est  la 

loi  suivant  laquelle  croissent  ou  décroissent  les  distances  po- 

Isires  ^  et  si  le  soleil  se  meut  dans  un  même  plan  ,  ce  qee 

AODS  reconnaîtrons  en  cherchant  si  le  soleil  paraît  parcourir  un 

grand  cercle  de  la  sphère. 

Supposons  qu'un  jour  on  ait  observé  la  distance  polaire  PA 
(Eg.  59)  et  l'ascension  droite  FD ,  c'est-à-dire  le  point  D  de 
i*équateur  qui  passe  avec  le  soleil. 

i3. . 
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Qu'à  un  moU  ou  deux  de  U  oa  ait  obMir^  la  distance  PC 
et  le  point  E  de  l'équateor,  ou  connaîtra  DE^DPE=Pz=^Aj 
le  triangle  APC  donne 

aînP 
tang  A  = 


Ler 


"rinPAcotPC- 
ing)e  ADF  donne 


■  GOS  PA  cos  P' 


tangDF  =  tang  A  ain  AD  =  tang  A  cosPA 

finPcosPA tangPCcotPAainP 


linPAcotPC — cosPAcoïP      i — tangPCcotPAcoeP 
tangA'cot  A  sin(/ft'— ^) 


—tang A  cotAsin  (jfi' — jR)' 
Si  le  soleil  a  parcouru  le   grand  cercle  FAC ,   sou  conn^- 
trons  la  position  de  ce  cercle  ,  ion  intersAtion  F  arec  l'Aqn^ 
teur ,  et  l'intersection  L  qui  est  nécessairement  i  iSo**  de  la 
première. 
Nous  connaîtrons  l'angle  F ,  car 


tangF  t=; 


—  cotAcosécDFt=cotA(i  +cot»DFy 
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astronomes  ont  reconnu  de  tont  tems ,  parce  que  les  obser- 
ntûms  s'accordaient  dans  les  limites  des   erreurs  probables 
de  Tobseryation. 
Soit  A=  a',  on  tangA^cot  A=i ,  la  formule  devient 

=  cotiP  =  cotiDE  =  cotidA; 

car  le  triangle  estisoscele,  l'arc  perpendiculaire  PmM  coupe 
tndenx  Tare  AmC  et  l'arc  DE;  DM  =  90<'— DF,  ce  qui 
<lifpense  dn  calcul. 

Haïs  que  les  côtés  PA ,  PC  soient  égaux  ou  inégaux ,  la 
papeodiciilaire  PmM,  menée  du  pôle,  tombera  toujours  aux 
points  solstidaux  m  et  M^  en  effet ,  cotin=tangFcosFiii; 
ttâ  po«r  que  m=go%  il  faut  que  F/ii=9o^. 

Sî  l'obeenration  ne  donne  pas  tout-à-fait  PC=PAy  on 
compare  deux  observations  consécutives,  dont  l'une  donne 
l^Il<PA  et  PI>>PA,  on  en  conclura  le   point  £  ,  en  di- 

«nt  PI-.PK  :  PA— PK  ::  gh  ;GE  =  '^^^^^""^^\ 

7.  Ceit  le  procédé  dont  les  astronomes  se  sont  contentés 
JQsqn'ici  ;  oelui  que  je  viens  d'indiquer  est  plus  général ,  on 
^  beaucoup  moins  limité  dans  le  choix  des  observations; 
il  suffit  qu'il  n'y  ait  pas  une  trop  grande  inégalité  entre  les 
deox distances,  et  que  l'angle  au  pôle  ne  soit  pas  trop  petit. 

8.  Soit  A-f-A'  =  i8o*^,  ou  tangA'  =  — tangA  (Bg.  60); 

.      T^«  «nP  flsiniPcosiP  ^        ,„ 

taDgDF= ; — -=z  = *  ^,p*    =— tangiP; 

^  i+coaP  acob*iP  °*     * 

<bDi  ce  cas ,  le  point  F  est  sur  le  milieu  de  DE  et  hors  de 

l'«igle  P;  l'inconvénient,  dans    ce  cas,  qui  est  encore  fort 

ûnpie,  c'est  que  les  distances  zénitales  étant  assez  inégales  , 

ferreor  qu'on  peut  craindre  dans  les  réfractions  ne  sera  pas  la 

même  et  pourra  laisser  quelqu'incertitude  sur  la  situation  du 

point  F ,  mais  le  remède   est  facile  ^  on  répétera  les  mêmes 

observations  vers  l'équinoxe  suivant;  alors  supposons  que  par 
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l'erreur  des  réfractioDS,  le  point  A  ait  été  porti^en  (f,  C  ei 
Ft  F  «n  f;  à  l'tqiiiaoxt  suivant,  les  inéines  causes  prodi 
rnnt  un  elTet  tout  contraire  ;  l'arc  FF ,  qui  devrait  être 
180*,  sera  180"  —  sF/*.  le  milieu  des  jasera  tmiioura  le  po 
solsticial  ;  on  en  conclura  les  points  équinoxiaux,  en  retn 
rhaiit  et  ajoutant  90° ,  et  l'on  ononaîtra  Vf,  qui  fera  )U| 
de  l'erreui'  commise  sur  les  réfractions. 

8.  <'e  que  nous  dirons  de  l'erreur  des  réfractions  se  dira  ' 
même  de  IVrrenr  sur  ta  hauteur  du  paie,  qui  seit  à  conclu 
la  distance  polaire-,  elle  agira  en  sens  contraire  dans  les  de 
équin-^xca,  et  ee  compenteraj  ces  deux  elTets  sa  combinort 
et  l'on  ne  pourra  connaître  que  la  Fomme  ou  la  différeuc 
mais  il  sera  diUicile  de  les  séparer.  Cette  méthods,  ap^ 
quén  aux  obsenations  de  La  Caille ,  en  1760 ,  et  à  celle  < 
ÎMurkelync,  en  i8co,  m'a  donné  la  position  do  point  F 
ces  deux  i'pnques,  «t  m'a  (ait  voir  que  le  point  F  «w 
un  mouvement   rétrograde  de  4^'  par  an. 

9.  Ln  lySo,  le  point  F  et  l'étoile  y  de  fégase,  prenic 
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k  point  C  est  donc  le  pôle  de  1  ecliptique;  c'est  autonr  de 
ce  pôle  que  le  pôle  du  monde  tourne  d*un  mouvement  an- 

gulaire  de  -^— =  5o'.i   tous  les  ans;    ainsi  nos   formules 

COSJ 

deviennent 

dJR.  =  So'^yi  008»  +  5o',i  sinwsiniAcot  A  ^ 
J  A  =  —  So^'yi  sin»  CO8  Jft  y 
iiL=5o',i. 

■ 

10.  Le  cercle  oblique  décrit  par  la  rétrogradation  du  point 
équinoxial  est  l'écliptique  ;  l'angle  au  pôle   de  Técliptiquo , 
entre  la  distance  de  Tétoile  à  ce  pôle  et  Tare  de  grand  cercle 
mené  aa  point  équinoxial  ^  a  pour  mesure  un  arc  de  grand 
cercle  oblique ,  et  cet  arc  se  nomme  la  longitàde  de  rétoile; 
le  complément  de  la  distance  au  pôle  de  i'écliptique  s'ap- 
pelle latitude  ;  ces  latitudes  y  ainsi  que  les  distances  au  pôle 
de   Técliptique  ,  sont  constantes  ;  ain.si  les  longitudes  augmen- 
tent de  5o'  1  par  an  ,  et  les  latitudes  4ont  invariables  ,  ce  qui 
a  fait  croire   aux  anciens  que  toutes  les  étoiles  tournaient 
d'un  mouvement  commun  autour  des  pôles  de  I'écliptique , 
comme  ai  elles  étaient  enchâssées  dans  une  calotte  sphérique. 
Cette  révolution  est  d'environ  aSSSg  ans^  dont  on  n'a  encore 
observé,  qu'une  bien  faible  partie,  puisque  la  découverte  ne 
date  paa  de  acoo  ans.    Elle  est  due  à  Ilipparque  qui  déter- 
minant le  lieu  des  étoiles  par  le  soleil,,  et  rapportant  tout  à 
la  route  du  soleil,  s'aperçut    que  de  son  tcms    l'épi  de  la 
Vierge  était  à  G''  de  Téquinoxe  d'automne,  tandis  que  par 
des  observations  de  Timocharis  ,  elle  en  était  à  8^;  il   re- 
marquait ,    en    outre  ,  que   la  latitude  était  restée  la  même. 
Quelques  autres  étoiles  le  menèrent  à  croire  que  l'équinoxe 
rétrogradait*,  au  moins,  l'un  de  ses  ouvrages  mentionnés  par 
Ptolémée,  avait-il  pour  titre  cfe  la  rétrogradation  des  points  iqui' 
izojiattx.  Ptolémée,  au  contraire,  suppose  les  points  équinoxiaux 
fixes  et  donne  leur  mouvement  aux  étoiles ,  mais  en  sens  con- 
traire ;  Ilipparque  ne  proposait  son  idée  que  comme  une  con" 
/ecrure  -,  Ptolémée  la  mit  hors  de  doute  ;  mais  il  se  trompa 
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aur  la  qnantité  da  monmnont ,  qu'il  m  ftffiif'qiw  dl  SP^ 
cependant  las  obMTvMîoni  dà  ndémié^-odi^irAMallsiilWft 
donneraient  de  5a  A  53  ;  «Uea.d'Hipjpanp*  tV^*  ' 
donnent  5o* ,  et  toui  in  aatioiioDu*  m  iniil  iJiMiHtèia 
-  poser  de  &o'à  5o'j,ceqni  tbitftOÊUqaa'Ptaiémta'tlériÊt 
pas  réellement  cmapoii  tçn.  catiïogM  ^  .«t  qa'UjAJInMtAft 
que  copier  celui  d'Hipppiqqt.  «»  1^0fUnta',^JtloalHki 
longitudes,  i  raison  de  36' par  année..  Gatt»  «q^MlMftaA 
tris-vraisemblable  ;  cm  ne  psut  pw.din  ponrtul  fa'dli  «k 
absolument  démontrés.  '^t     '*'     '•_' 

11.  Ce  mouvement  de  5o",i  est  ce  qu'on  appeile/aprÀvnion 
des  équinoxes  ;  on  devrait  l'appeler  rétiagradalion  despainls 
équinoxiaux,ct  réserver  te  mot  de  précession  pour  l'anticipa- 
tion du  nmmentde  l'équiDoxe  ;  carie  point  équinoxial  veoanl4 
la  rencontre  du  soleil  ,  cet  astre  n'a  plus  que  SSg"  Sg'  s'^i 
faire  chaque  année  pour  se  retrouver  dans  l'équaleur.  L'i- 
quinoxe  avance  donc  de  o'  ao'  ao"  environ  tous  les  ans ,  et 
l'année  est  de  ao'  so"  plus  courte  que  si  l'équinoxe  était  im- 
mobile. Parexteusion  on  dit,  la  précessioii  en  ascension  droite, 
ou  en  déclinaison,  ainsi  qu'en  longitude. 

la.  Ftolémée  faisait  donc  tourner  la  spbêre  étoilée  tonle 
entière  en  36ooo  ans  autour  des  pôles  de  l'écliptique,  suivant 
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i  BD  moBTement  conique  et  fort  lent  qui  lui  fait  décrire  un 
petit  cercle  autour  du  pôle  de  Fécliptique  en  36869  ans. 

i3.  Ce  mouvement  est  si  lent ,  que  l'axe  de  la  terre  est  sen- 
dUement  parallèle  i  lui-même  pendant  l'année  que  la  terre 
caploie  à  tourner  autour  du  soleil  dans  le  plan  de  1  eclip- 
tiqae.  Ce  système,  qui  a  Tavantage ,  incontestable  de  la  simpli- 
cité I  a  d'ailleurs  cet  autre  avantage ,  que  tous  les  mouvemens 
l'expliquent  dans  l'Astronomie  moderne,  qu'ils  forment  un  sys- 
tème où  tout  est  lié ,  tandb  que  tout  est  inexplicable  et  in- 
cohérent dans  l'hypothèse  du  mouvement  du  soleil. 

i4*    l'M  modernes  dans  leurs  observations  rapportent  tout 
i  Téqnatenr ,  mais  dans  leurs   calculs  ils  sont  obligés  sans 
cessa  de  rappeler  à  l'écliptique,  non  seulement  les  mouve- 
ncni  da  eoleil ,  mais  ceux  de  la  lune  et  des  planètes  dont  les 
orirites  sont  moins  éloignées  de  l'écliptique  qu'elles  ne  le  sont 
de  réqnattar.  On  est  donc  obligé  sans  cesse  de  convertir  les 
ascenâons  droites  et  les  déclinaisons  en  longitudes  et  en  lati- 
tudes, et  réciproquement.  Les  astronomes  ont  pour  cela  trois 
méthodei  principales.  Le  triangle  CP£  (fîg.  58)  par  le3  règles 
de  la  trigonométrie  nous  donne  les  relations  suivantes  : 

eosJBiâa  A  =  cosL  sin  Z', 

-                 ^        _    ,  sin  «  cot  A 
tang  L  =  cosfl»  tangifi.  -] ^ — , 

COS  ^m\ 

cx>s/=  coêcà  COS  A— -sintf  sin  A  sinill  ^ 

^        .                         ,        siniicot^ 
tang  A  =  cosfi)tangL = — , 

COS  ï-â 

COS  A  =  cos«  cos/"  -f*  ^^°  «v  sin  J"  sinL , 

-,       cottfsin/  -,  _ 

cotE  = r COS /"  tang  L 

cosL  ** 

cottfsinA  .  _ 

= =, f-  COS  A  tang^ . 

CObA      ^  °       ' 

f  =  distance  au  pôle  de  l'écliptique , 
A  =  distance  au  pôle  de  Téquateur , 
L  =  longitude  sur  Técliptique , 
A  =  ascension  droite , 
E  =  angle  à  l'étoile  ou  de  position. 
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Ces  formules  aont  générales  ,  maJs  peu  commodei ,  et  clh 
ne  fervent  guères  que  daai  les  calcula  analytiques.  Laluil 
acrrediiu  la  iiiélhode  suivante  : 

$i  vous  cnunaissez  l'asceimon  droite  AF  et  la  déclioai» 
ri;,  laites  (fig.  Si) 

cos  AKr=  cos  AF  coa  FE        ou  cos  A  =  cm  A  coi  D, 

„,„        ransFE  tane  D 

taiig  FAL  =  -■■  ^-.-g-  tang  x  =    .  ■^^- . 

°  iin  AF  °  8in  jW  • 

tang  ALt^^cohBAE  tangAE        tangL=<'os(» — •)tan6i 

si»  EL=fm  BAEsin  AE  sin  aï=siii(x— •)  »in  I 

Ma^kelyne  fuit  comrue  Lalande, 

tanR  D 
tang  j:  =  -,  '        ;  mais  ensuite 

cos  (x- — «)  tang  A 


TU 
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Ctt  âx  formales  ont  une  grande  analogie   ayee  les*  préeé- 
dûtes  ;  dans  les  unes  comme  dans  les  autres ,  on  fait  attention 
a  la  régie  des  irignes. 
i6.  Suivant  Tycho ,  vous  prolongiez  EL  en  G  » 

tang  AG  =  -^^ —  =  ^"^     :  tangLG  =  sin  L  rang  «  ; 

cos  «  ces  0   '        ° 

cosG=sînicosL;  EG  =  EL+LG;  tangFG=tangEGco8G; 

AF  =  AG  — FG;  sinD=MnEF  -sinEGsinG; 

cot  FEG  =  cos  EG  tang  G. 

Ces  six  analogies  ressemblent  aux  premières  et  résolvent  le 
problème. 

17.  L*écliptique  ^  comme  Téquateur,  se  partage  en  3Go"; 
<m  la  partage  encore  en  ia*^de  3o°  chacun  »  que  les  Grecs 
dppeLneat  dodécatémories ,  ou  douzièmes  parties  ^  et  qui  font 
chacun  i  peu  près  le   chemin  du  soleil  en  un  mois. 

Ces  is  signes  sont  désignés  par  les  caractères  et  les 
soffls  sonraps  : 

r  V  H  S  ii         "fi 

Arin^        TauruSy  Gemini^         Caneer,         Léo,         ^'11^9 

leBdior,    le  Taureau,    IcsG^awaux,    l^crovÎMe,    le  Lion,    la  Vierge, 

^  %  -H  %  rsz  X 

Uhrm^      Scorpius ,    ytrcitenens,       Captr,       Amphora^    Pisces, 
hBakncCy  le  Scorpion,  le  Sagittaire,  le  Capricorne,  le  Verseau,  les  Poissons. 
6.  7.  8.  9.  10.  II. 

18.  Antrefoîs  on  désignait  ces  différens  signes  par  leurs 
esractères,  et  non  par  leurs  nombres  ordinaux;  cette  habi- 
tude inco'mroode  est  heureusement  perdue  ,  mais  on  a  encore 
besoin  de  connaître  cette  notation,  pour  lire  les  ouvrages  qui 
ont  plus  de  60  ans  de  date.  Aujourd'hui  le  mot  si^nc  ne 
«igniEe  plus  qu'un  arc  de  3o°,  et  les  caractères  sont  réservés 
exrlu«ivement  aux  constellations  ,  qui  autrefois  répondaient  a 
chaque  signe,  mais  qui,  par  Telfetde  la  précessîon  ,  en  sont 
éloignés  et  s'en  éloigneront  de  plus  en  plus.  La  dénomma- 
îioa  de  signe  sera  probablement  bientôt  baiinie  de  TAstro- 
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nomie  pratique.  Pour  dira  qn'uae  pluite  a  076*  d« 
on  écrit  encore  9^>6°;  mtrefoU   oa  «arait  mis  ^.1 
tables  des  planètes  sont  encore  en  signée ,  nuis  les 
eions  droites,  les  déclinaisons,  les  latitudes  ne  ■« 
qu'en  degrés. 
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Circonstances  du  mouvement  diurne. 

1  ■    X  o  D  T  ce  qa'on  peut  dire  >nr  le  moDremant  fiant  Ml 
compris  dans  la  formule  fondamentale  delà  TV^onomtoîi, 

C09ZA  =  cosPA  cosPZ  +  ùnPA  sinPZ  cosP    (Gg.  6s)^ 
Si  P.=  o,  l'astre  sera  dans  le  vertical  qui  paai«  parlapdk; 
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h»  second  membre  est  négatif  quand  la  déclinaison  est 
iNvéale,  ainsi  cosP  est  une  quantité  négative;  P  surpasse 
loac  90** ,  la  demi-durée  du  jour  surpasse  6  heures. 

SiD  =  o,  co8P=o,  P  =  9o®=r:6*.  Ainsi  un  astre  dans 
éijDateur  emploie  6  heures  à  monter  de  l'horizon  au  raéri- 
lien,  6  heures  à  redescendre;  son  jour  est  de  1  a  heures  et 

I  ooit  est  aussi  de  1  a  heures ,  du  moins  en  négligeant  les 
é&actions,  qui  augmentent  le  jour  de  4  à  IO^ 

Si  la  déclinaison  est  australe ,  le  second  membre  sera  po- 
itif^  P  sera  moindre  que  90^,  le  demi-jour  sera  moindre 
ne  6  heures;  ainsi  quand  le  soleil  est  au-dessous  de  Téqua- 
nir,  le  jour  n*est  pas  de  1  a  heures  «  la  nuit  est  plus  longue 
ne  le  jour,  puisque  les  deux  réunis  font  toujours  a4  heures. 

Si  la  déclinaison  n*a  pas  varié  dans  l'intervalle^  l'angle  P 

II  coucher  est  le  même  que  celui  du  lever  5  il  y  a  même 
BttnraUe  entre  le  lever  et  le  passage  au  méridien  ^  et  entre 
s  pusage  au  méridien  et  le  coucher;  c'est  ce  qui  a  fait 
oonerlenom  de  m^'riJ/en  au  vertical  qui  passe  par  le  pôle. 
I  n'est  pourtant  vraiment  méridien  que  pour  les  astres  qui 
e  changent  pas  leur  déclinaison  en  a4  heures ,  c*est-â«dire  » 
our  les  étoiles;  car  pour  le  soleil,  la  lune  et  les  planètes» 

changement  de  déclinaison  fait  que  les  angles  horaires  du 
mcher  sont  ou  plus  grands,  ou  plus  petits  que  ceux  du  le^ 
ir>  selon  que  l'astre  monte  vers  le  pôle  élevé  ou  s'en 
oigne. 

A  Paris,  à  Téquinoxe  du  printems ,  la  seconde  moitié  du 
or  est  plus  grande  de  1'  la''  que  la  première;  c'est  le  con- 
lire  à  l'équinoxe  d'automne  ;  an  solstice ,  les  deux  moitiés 
Ht  sensiblement  égales ,  parce  que  la  déclinaison  n'a  pas  de 
nation  sensible. 

3.  Remarquons  en  passant ,  que  l'heure  do  lever ,  jointe  à 
eure  du  coucher,  fait  toujours,  à  1'  près,  une  somme  de 
heures;  car  l'heure   du  matin  se  compte  de  minuit,   elle 

la^^  angle  horaire  ;  l'heure  du  soir  est  au  contraire  égale 
angle  horaire.  La  somme  est  donc  toujours  ia^±:i'  environ. 
>i  D=z=— D'f  c'est-à-dire^  si  vous  prenez  deux  déclinai^ 
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sons  égales ,  ma»  l'une  australs  et  Vautre  1>oréa1e ,  toi 
cosP  =  —  cosP'  ;  les  deux  angles  horaires  du  lerer 
même  cosinus ,  au  signe  près ,  les  angles  seront  sop] 
l'un  de  l'autre;  d'où  il  résulte  <]ue  l'angle  semi-dii 
l'un  sera  l'angle  semi-nocturne  de  l'antre  ,  et  réciproqi 
On  appelle  angle  semi-diurne  l'angle  au  lever  ou  au  e 
compté  du  tiiéridien  supérieur.  On  appelle  angle  se. 
turne  l'angle  au  lever  ou  au  coucher,  compté  du  n 
inférieur;  Ils  sont  toujours  supplémens  l'un  de  l'antre 

4.  Quand  ZA]>90*,  son  cosinus  est  négatif  et  au 
quand  l'arc  au|;mente;  il  faut,  dans  ce  cas,  que.. 
cos  P A  rosPZ  4-  lin  PA  sin  PZ  cos  P  soit  une  quantité  n 

CoaTZ,  sirPAetïinPZ  sont  toujours  poùtifn;  il  fa 
<jue  cPsPA  soit  négatif  et  plus  grand  qne  sinPAtangl 
cosZA  augmentera  donc  à  mesure  que  CoaP  dîm 
ainsi  ZA  augmentera  encore  avec  P  ;  mais  n  cosP  In 
est  négatif,  les  deux  termes  seront  négatifs ,  le  second  I 
ira  toujours  croissant,  ZA  augmente  donc  toujonrs. 

Si   P=  180°,    COïP=:  1  . 


2^  ét00  ^•ktm^    SM  ùêf*tiHum^ 


•  •  •«•    . 
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aéridien  inférienr  ZA  =  PA  +  PZ  ; 

<f  =  90»— D  +  90»  — Hr=»8o»  — (H+D);   '     ^  .. 

|uation.sert  aux  mêmes  usages  que  les  précédentes  | 
on  a  observé  la  distance  zénitale  d'une  étoile  au-des- 
1  pôle;  il  faut  pour  cela  H+D>i8o**  — N,  ou 
C90^  et  i8oO^(H  +  D)<90%  ou  (H+D)>^q?/ 
étoile  ne  fait  que  tourner  autour  du  pôle  sans'se 
f;  ces  étoiles  se  nomment  circumpolaires. 

)assage  supérieur  donne  ZA  =  PZ  —  PA  , 
issage  inférieur  Z A' = PZ'+  PA  ; 

ZA+ZA'  =  2PZ;     PZ  =  i(N  +  N'), 

H=9o»-i(NH.N'); 

I  manière  la  plus  simple  de  trouver  la  hauteur  du 
t  la  distance  polaire  de  Tétoile  tout  à  la  fois ,  car  PZ 
:onnu  par  les  deux  distances  observées ,  on  a 

PA  =  PZ  — ZA        et        PA  =  ZA'— PZ. 

/osage  le  pins  direct  de  Téquation 

cos  Z A  =  cos  P A  cos  PZ  +  sin  P A  sin  PZ  cos  P 

trouver  la  distance  zénitale  d*un  astre  dont  on  con- 
distance   polaire;   il   suffit  alors  de  connaître  l'angle 

i  P,  qui  est  proportionnel  au  tems  écoulé  depuis  le 

t  au  méridien. 

la  retournant  on  a 

-.       cosZA  —  cosPAcosPZ  .       cctz^-m^-^^^ 

sinPAsmPZ  iMd^.coMf. 

rt  i  calculef  Tbeure  ou  l'angle  horaire  par  les  trois 
connu!^;  nous  avons  vu  comment  on  a  modifié  cette 
le  y  pour  l'adapter  mieux  au  calcul  logarithmique. 
^es  formules  de  Néper  donnent  un  moyen  commode 
:alculer  à  la  fois  les  trois  inconnues  du  triangle  ,  quand 
K>ur  données  Vangle  horaire  et  les  deux   côtés  qui  le 
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comprennent  ;  faites  V£%ta- 


tanSïCZ  +  A)  = 


COt^PcOg|  (PA PZ)      Mf 

coïi(PA  H-  PZ)        ''  - 

^^i«f^tu^i(%*A}   _    ^,  _,„A  _  tangi(PA  +  PZ)cogi^(Z+. 
I5;— 3^P    -    tangï^A-  --__^^ 

cotZaiaP  =  cosHtangD  —  sinH  cosP, 
CotZsmP+sinHcoBP=  cosHtangD,       ,^^ 

cotZsinP  <«^"'* 
r-jj J-cMp  =  cotH  tangD,     ao(t-^Mi»»-t* 

5^dnP  +  cosP  =  co8HtangD. 

sin  P  sin  x+ cosP  cm  a:  =  cos  x  cot  H  taog  D , 
cos(P— ar)  ^cosj:catHtaDgD. 

.Youlez-Tous  l'azimut  tout  uul  ?  tous  aurez 


cot  Z  =  f  ^—p)  tang  D  —  «n  H  eot  P. 
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Boleil  l'heure  à  laquelle  il  aura  cet  azimut  ;  faites-ên  une 
\ab1e  qui  vous  donnera  rheùne  toutes  les  Ibis  que  l'ombre 
passera  par  Tobre  Bgne.  ]^our  trouver  Tangle  P ,  faites 

tangxs^!^;    toiBsscossfCottttangD;    V=(B+x); 

traees  ainsi  autant  de  lignes  que  vous  pouvez  dans  la  maison  ^ 
pour  mtiltîplier  les  moyens  de  savoir  l'heure  »  sans  avoir  l'em- 
banas  de  tracer  un  cadran  solaire. 
9.  Si  Z=^d^  >  pour  calculer  l'heure  on  n*a  besoin  que  de 

U  distance  zénitale  et  de  la  déclinaison  ;  en  effets  le  triangle 

I^ZA  rectangle  en  Z  donùe 

.    ^       sin  ZA        sin  N* 
un  P  =    .    p.  =  — ~. 
sm  PA       cosD 

On  a  donc  Theure  indépendamment  de  la  hauteur  du  pôle% 

Le  même  triangle  donne  cos  PA  =  cos  SZ  cos2jA;  sin  D=: 

un  H  COS  N  et  sm  H  =  — w^v. 

cosN 

La  même  observation  donnera  donc  l'heure  et  la  hauteur 
4a  pôle  :  comme  la  latitude  n'influe  en  rien  sur  l'heure  au 
premier  vertical ,  c'«8t  aux  environs  du  premier  vertical ,  ou  au 
premier  vertical  même  qu'on  observe  la  distance  Génitale  pour 
îé|ler  une  pendule. 

10.  On  a  mesuré  les  distances  zénkales  ZA  et  ZB  de  deux 
étoiles  œnnues;  on  a  maYqué  le  tems  des  observations;  on 
imande  F  heure  et  la  hauteur  du  pôle  (Gg.  63). 

Si  les  observations  étaient  simultanées ,  le  triangle  APB 
doQBerait  le  côté  AB  par  les  deux  distances  polaires  PA,  PB 
et  la  diiTérence  d'ascension  droite  APB;  il  donnerait  aussi 
les  angles  PAB  et  PBA. 

Dans  le  triangle'AZB  on  aurait  les  trois  côtés,  on  calculerait 
Im  animes  ZAB  et  ZBA ,  on  aurait  PAZ=:PAB— ZAB  et  PBZ 
r=ZBA— PBA5  alors  dahs  le  triangle  PAZ  on  aurait  les  côtés 
PA,  ZA  et  l'angle  compris,  on  calculerait  PZ ,  APZ  angle  ho^ 
nire  et  PZA  azimut  : 

Dans  le  triangle  PBZ  on  aurait  PBZ^  PB  et  ZB ,  ott  cal- 
Cflbnt  PBZ.PZ  et  PZB. 

14 
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Il  est  presque  impossible  qae  les  observations  soient  sinml* 
tanées,  8*il  y  a  un  intervalle  entre  les  deux;  il  faut  de  plus  une 
attention  qui  n*est  pas  difficile. 

Quand  on  a  observé  ZB  ^  Tétoile  A  aurait  eu  la  distance  ZA» 
si  les  deux  observations  eussent  été  faites  an  même  instant ,  si 
l'observation  ZA  a  eu  lieu  une  heure  après  ^  A  sera  descendu 
en  A'  à  la  distance  ZA'  qui  a  été  observée,  Tangle  sera  BPA\ 
=  (A'— iA+iS'  0 ,  t  étant  Tintervalle  écoulé  ;  avec  cet  angle, 
TOUS  calculerez  A'B  et  le  triangle  ZBA'. 

Si  l'observation  a  eu  lieu  une  heure  avant ,  A'  sera  entre  B 
et  A  et  l'angle  sera  (iA'  —  iA—  i5®e);  ainsi  les  données 
générales  du  problème  sont  PB,PA  et  l'angle  (iA'— >R±:i  5*"  0 
le  signe  +  ;  si  l'observation  de  A  a  suivi  celle  de  B  ,  le  signe -r- 
si  elle  a  précédé,  si  l'intervalle  est  nul  t=o  et  l'angle  (iA' — jR) 
JRf  est  l'ascension  droite  de  l'étoile  B,  JR.  ceHe  de  FétoOe  A. 
On  suppose  les  observations  faites  après  le  passage  au  méridien. 

11.  Si  l'on  est  pas  sûr  de  son  instrument,  on  observera  les 
deux  étoiles  à  la  même  dbtance  zénitale  ,  on  aura  (Bg.  BjQ 

cos  ZB  =cos  ZPB  sin  PZ  cos  PB  +cos  PZ  cos  PB 
cos  ZC  =  cos  ZPC  sin  PZ  sin  PC  +  cos  PZ  cos  PC  » 

d'où  par  la  soustraction , 

i>=  cos  H  (cos  P  cos  D— cos  Fcos  D')+8inH  (sin  D— sinlX), 

,-       cos  P  cos  D — cos  P'  cos  D' 

et  tang  H  =  r-rp- r-j^ . 

°  sm  D  —  siniy 

Soit  P=i  (P'+P)— i(P'— P)  et  P'=KP'4-P)  +  1(1^— P), 

il  viendra 

tang  H  =  tang  J  (D'+D)  cosKP'+P)  cosi(  F— P) 

+coti(D'-D)  sini(P'+P)8ini  (F-P), 
ou 

aui;(P  —  P)        *  *•   '   ' 
+  tang  i  (D'—  D)  tang  i  (D'+D)  cot  i  (F— P) cos i (T+P) 
;=8ini  (F+P)  +  lang  *  coa  i  (F+P)  , 
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tO«X  CMX 

-^-/y+P  ..  _N  _  t«iigi(ty--D)fngHcoaac 


ira  donc  l'angle  horaire  pour  le  milieu  de  Imlervalle  par 
eux  formules  quand  on  aura  fait 

Hiigx=tangi(iy— P)  tang  ^  (iy+ï>)  cot  ^  (F— P), 

onnak  \(V  —  P)  par  rintenralle  écoulé  et  la  différence 
»8ioa  droite  ,  tw  (P"— P)  =  (Jl— iA'±:i5''  I),  le  signe  4- 
itoile  Mi  a  été  observée  la  première,  le  signe  —  si 
le  A  a  été  observée  la  dernière;  A.^  D ,  P  appartiennent 
toik  pins  avancée  en  ascension  droite  ,  AS! ,  D' ,  P'  à 
qui  l'est  moins. 

Daaissant  \  (  P'+P)  et  \  (  F— P) ,  on  aura  P  et  P';  on 
ra  calculer  les  distances  égales  ZA ,  ZC  »  les  comparer 
lîstances  observées  et  connaître  l'erreur  de  Tinstrument. 
.  Une  étoile  circompolaire  peut  être  observée  deux  fois 
un  jour  au  même  vertical  ;  chacune  des  deux  observa- 
peutdonner  l'azimut  de  ce  vertical;  ainsi  Ton  aura  (Cg.  65) 

=î!î^cosPA— cosP2cotP=î?î^  cotP  A'wcosPZ  cotP'; 
«nP  «n  «^ 

orne  PA' =  P  A  on  aura 

>Z  (cotP— cotP)==8inP2cotPA(j7^— j^), 

I PZ  sin  (P— PQ  _  sinPZ  cot  PA  <  sinP  —  sin  P^  ) 
finPsinF        """  sin  P  sin  F  ' 

—F)  =  tang  PZ  cot  PA  asîn  i  (P— P')  cos  \  (P+F) , 
•o,  1  (P— P')  =  cot  H  tangD  cos  \  (  P+F  ), 

ço8i(P  +  P/)  =  c^î  (P^î')cot  DtangH. 

i4*« 
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i3.  Ainsi,  quand  on  aura  observé  l'intervalle  de»  deux  pas- 
sages au  même  vertical,  on  connaîtra  3(P — P'),  on  en  con- 
clura ;  (P+P'^  et  l'on  aura  deux  manières  de  calculer  1'»- 
zimut  Z.  Si  l'obierTatian  l'eit  f«itB  à  une  Inoatte  mén^na» 
qni  s'ett  pa»'euict«inent  daai  U  miridian,  tou  pouiv 
calculer  la  déviatioa  Z.  Si  elle  at  dan*  le  mJridiaBt  «Ml 
kurez  cos  i(P— P^rs  coigo'.=ïo  ccw  ^  (V+P')^a«t]« 
deux  anglei  horaires  seront  o  «^  180*. 

Si  la  lunette  est  hors  an  miridion ,  rotis  l'en  itppmdam 
jusqu'à  ce  que  l'intervldle  dwiksz  pasiagu  d'nM  Mte*é|d> 
soit  exactement  de  is  bensn.  '  -  r.i   i     i:-s.  .. 

i4-  Plus  l'azimut  Z  «en  pand ,  moindre  mu  l*iiHjtwIi 
entre  les  dettx  passages  j  si  le  vertical  est  tugisit -m  pm|r 
lèle  de  r^tirilé,  les  deox panages  UTUairùtAk y^ttdiJà 
point  da  contingeiice  la  ^«Iltia  et  leveitical  M  COidajiiilgBt, 
le  triangle  FZA  sera  drmt  an  A,  TOBsnmç' 

tang  PA=coiF  taog  TZ;  coi  f  ±R«otDtangB, 

C^  angle  F  tous  donnera  l'instant  oà  le  mourement  de 
l'étoile  se  confond  avec  laveitical,  et  par  conséquent  l'ins- 
tant oà.  le  mouvement  ta  hauteur  est  le  plus  rapide  ;  mais 
pour  cela  il  faut,  comme  oaroit,  qne  FA  aoît  moindre  qua 
FZ  ;  si  PA  =  PZ  le  point  da  contingence  ett  an  zéoit  car  P 
Tss^  à  l'instant  du  passage  an  mkidien ,  et  le  mouvement 
«st  tout  entier  dans  le  sens  de  la  hauteur. 


LEÇON  IX.  iii3 

810  PZ  sîn  Z       C08  H  sin  Z  , 

C08 a  =  — .    -^. —  =  11^      ; 

"^arn  PA  cosD       ' 

cos  a  sera  d'autant  plus  grand  et  a  d*ântant  pla8  petit  que  Z 
sera  pln8  grand  ;  car  ( rJ^^  ^ui®  «juantité  constante  pour 

on  même  astre. 

i6.  Au  lien  d'obsenrer  l^étoile  deux  fois  dans  mi  même  yerti- 
caly  on  peot  cbercher  l'heure  par  l'observation  de  deux  étoiles 
dans  un  même  vertical.  On  peut  avec  un  fil  à  plomb  8us«- 
pendu  devant  l'œil  »  observer  Tinsteit  oà  un»  étoile  drcom- 
poiaire  brillante  se  trouve  dans  le  même  tertical  que  la  • 
polaire;  pour  en  déduire  l^eure  sidérale  (Bj|;.  66) , 

Soit  A  la  polaire ,  B  une  autre  étoile  quelconque,  ZAB'Ie- 
verdeal  commun;  du  pôle  abaissez  l'arc  perpendiculaire  PQ, 
faîtee  *=:APB=:A'— Jl;  f=BAPQ;  •+(p=BPQ;  4= QPZ, 
vous  anrex 

taog  PQstangPB  cos  (<»+f)  =:tangPAcos9=tangPZco8  4, 

=  cot  O'  cos(tf  4-f  )=cotDcosf=  cotHcos4A 
d'où 

tane  jy  cot  D=:  ^^^^^  =  cos  »  — sin  #  tang  e  ; 

^  cos  f 

tang  ly  cot  D  ^  ^        sin(y — ») 

tangf =cote—  — s-, =cot«— coty=-r-i»^-: — t 

^^  smfl»  "^      smwsin^     * 

et 

cos  4  =tang  H  cot  D' cos  (H-Ç)!=tan6  H  cot  D  cos  ^  ; 

enfin 

P  =  ^+^  +45 
mais  faites 

(#-f.^)=rio»  +  (^o» 4-^ )  et  développez , 

vous  aurez 

,,       .     ,       8În(I>— D')cot> 
tan6(|.>+^)=  ■    ,^(p,^,iy3       > 

cos  4   comme  ci-dessus. 
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et  Pz=4  +  («+^)  pauags  inférieur, 

F  =  4— '('^4*7)  pauage  sopérieur. 
Ces  dernières  formules  sont  de  Lambert. 

17.  Si  la  hauteur  du  pdie  était  nulle,  les  deux  pdlea  MraicD! 
dans  l'horizon ,  l'équateur  et  m»  parallèles  seraient  perpen- 
djculairea  à  l'horizon ,  tous  les  aitres  te  lenraient  perpeitâ- 
culairement ,  parce  qu'à  l'horinin  leurs  parallèle*  n  con- 
fondraient avec  le  vertical ,  l'équateur  aérait  lut-méme  ni 
vertical.  On  dirait  alors  que  la  sphère  est  droite,  au  lieo  qns 
dans  toutes  les  réfpons  où  l'équateur  est  oblique  i  l'hoiixoii, 
on  dit  que  la  sphère  est  oblique. 

1 8.  Soit  (Cg.  G7)  PZF'  le  méridien  P  et  F',  I«  deux  p6t«dwii 
l'horizon  PEP',  QEZ  l'équateur, TS  l'ècliptiqae,  S  le  lifludn 
soleil ,  menez  le  cercle  de  déclinaison  FSQF'  par  le  Ueu  ia 
soleil ,  le  point  Q  de  l'éqnateur  tournera  en  même  tenu  qoe 
le  soleil  autour  des  deux  pôles  j  il  arrivera  à  l'horison  «a  E, 
quand  le  soleil  sera  à  l'horizon  en  S';  il  patsera  an  méridian  en 

S".  Le  point  Q  de  l'équateur, 
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rence  de  ces  deux  ascénnons  est  la  diEférence  ascensionnelle  ; 
l'ascension  droite  TQ  se  trouve  en  faisant 

tang  iil=:tang  TQ  =  cos  ta  tang  TS^^cosa»  tang ©. 

10.  Pour  trouver  l'ascension  oblique  (Gg.  68  ) ,  soit  RPMH 
le  niàridien^  MEBI  l'équatenr,  FAOS  l'écliptique.  Le  point  O 
ds  Tédiptique  passera  à  Thorizon  avec  le  point  E  de  Téqua- 
teur;  il  passera  an  méridien  avec  le  pobt  B  du  cercle  de 
dédinaison  FOB  »  A£  sera  l'ascension  oblique  de  O ,  AB 
aéra  raeoension  droite  de  O  ^  B£  z=  AB  —  AE  =  différence 
aiceniionneïle ,  or 

stn  EB  tang  0£B  =tang  BO , 

lin  £B  =  tang  BO  cot  OEB  =  tang  D  tang  H. 

Ainsi,  pour  conndtre  l'ascension  oblique  AE»  il  faut  calculer 
Tascenflon  droite  AB  et  la  différence  ascensionnelle  EB. 

Soit  mie  étoile  quelconque  T  qui  est  à  l'horizon  en  même 
teus  ip»  le  point  E  de  l'équateur , 

sin  Elrsung  TI  cot  TEI  =  tang  Dtang  H. 

El  sera  la  différence  ascensionnelle  de  T  dont  l'ascension 
droite  est  AI  et  l'ascension  oblique  AE  ;  la  règle  est  donc  gé- 
nérale. 

Ascension  oblique  =  ascension  droite  —  différence  ascen- 
lionnelle.    Soit  dA  la  différence  ascensionnelle , 
ift  — -  cfiA= ascension  oblique  d'un  point  de  Técliptique  » 
Jb!  — cfiil'=a8cension  oblique  d'un  autre  point, 

(jr— rfiR')— (A— dA)=(A'— A)— (cfA— diii)= 

différence  d'ascension  oblique  de  deux  points  de  l'écUptique , 
=:  tems  que  l'arc  de  1  ecliptique  emploie  à  traverser  l'horizon 
dans  la  sphère  oblique. 

En  effet,  si  le  point  O  se  lève  avec  le  point £,  et  le  point 
S  avec  le  point  £' ,  l'intervalle  sera  évidemment  marqué  par 
Tare  EE' de  l'équateur. 

ai.  La  différence  ascensionnelle  sert  encore  à  trouver  le  le- 
ver on   la  coucher  héliaque.   On  appelle  ainsi  le  tems   où 


/ 
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l'on  commence,  et  le  tems   où  l'on  ccMe  d'apercercw  M 

étoile  le  matin  ou  le  toir  à.  l'hoiizon  daiu  le  voinnagB  <h 

•oleil. 

Soit  (fig-Sg)  nne  étoile  N  qu'on  aperçoit  il*borinml«iiulii 
quand  le  soleil  est  encore  en  S  ibaîué  de  l'arc  MSni-^eno«di 
l'horizon.  Nousauroaa  dn  RV^sin  dilTérence «M:eDnoiiiHllé, 
■in  d^^tang  D  tangH;  nom  connaîuoni  TV= A,  aow 
aurons  TR^ascenuon  oI)1iqne=A — d^. 

Le  triangle  tRO  où  nous  conuaistons  deux  anglee  etlecAti 
compris  TR,  donnera 

col  -rO^cot  B=xi»  mcotiA—djRy-  ■''™,'l,*"^'i„ 

8111  [M—OjÊ^ 

Nous  aurons  la  longitude  TQ  du  point  orient; 
eons  pour  l'instant  la  ton^^tode  0  ^TS,  a 

0S=  YS— TO=ï0  — B; 

le  même  triangle  donse 

)5R0r— coa  g  — cosw  aintï 
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)ixit  S  de  son  cercle  oblique  ;  le  lever  héliaqne  pourrait  donc 
rrir  sans  calcnl  à  déterminer  la  longueur  de  Tannée.  Ainsi , 
'ant  la  fbndatioD  de  1* Astronomie,  les  levers  héliaques  des 
DÎles  annonçaient  aux  Egyptiens  le  débordement  dq  Nil» 
tems  des  semailles ,  des  récoltes  et  des  autres  travaux  agri- 
les. 

^.  Après  Tinvention  de  F  Astronomie  on  a  pu  calculer  l'a- 
ûsiemeni  MS ,  on  le  faisait  de  lo^  pour  Sirius,  mais  il 
Tait  être  plus  fort  pour  une  étoile  moins  brillante  ;  il  devait 
rier  ansn  suivant  la  pureté  de  l'atmosphère  et  suiyant  les 
nx ,  car  la  hauteur  du  pôle  entre  dans  le  calcul. 
sS.  Les  anciens  négligeaient  la  réfraction  qui  leur  était  in- 
nnne.  Quand  l'étoile  paraît  en  N ,  elle  est  33'  plus  bas  en 
;  la  déclinaison  YN ,  qui  est  nécessaire  pour  calculer  la 
BTérenca  ascensionnelle  ,  est  la  déclinaisoii  apparente  \  l'as- 
nsion  droite  TV  est  l'ascension  droite  apparente ,  et  non 
vraie. 

a6.  Mais  ce  n'est  pas  là  la  seule  cause  d'erreur  ^  les  dé- 
vornsoMB,  les  ascensions  droites  varient  par  la  précession  ^ 
diptjqne  se  rapproche  de  Téquateur ,  tous  les  élémens  du 
Icul  varient.  H  est  donc  impossible  'de  juger  bien  exacte- 
ent  aujourd'hui  à  quel  jour  de  l'année  une  étoile  comme 
lins  ^  devait  se  lever  héliaquement  ;  quoi  qu'il  en  soit ,  voici 
I  formules  : 

sin  dA  =  tang  D  tang  H  , 

•«  ^  «      f  ^  N         «iw  •»  tang  H 

cot  B  =  co.  •  cot  (  A-JA  )  -,i„(^_^^j . 

cos  a  =  cos  tf  sin  H  -f-sin  a)  cos  H  cos  (  JX^^dJR,) 

sin  (  A— Jyft  )  cos  h 

wn  a  =  i r-^r-^ , 

sm  B 

•    y^     »x         sin  MS  sinMSsinB 

au  (O — B  )  = 


fiin  a         cos  H  sin  (  A— rf^ft)  * 
0  =  (0-B)4-B. 

On  mettra  pour  D  ,  ^{l  «  »  ,  les  quantités  qui  avaient  lieu 
l'époque  pour  laquelle  on  calcule,  et  pour  MS  la  valeur 
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qu«  inpposaient  lei  ucieiuj  inaÎB  tout  c*U  eit  tint  îocfN 
tain.  Si  l'étoile  ut  anstnla ,  tang  D  «it  n^tîf ,  ifiA. cfaugi 
àv  ligne .  Snppoiez  MS^io ,  todi  aorns  le  levnr  cooiaiqM,  c'fi^  ' 
à'dire  le  jour  où  l'étoile  m  lère  arec  le  loleîl ,  nuii  il  ert  iniablk 

37.  Ajoutez  180*  à  U  lonptnde  troofia  â-damn,  io« 
Aurez  la  lieu  du  loleil  m  lem  acron^qoe  ou  I«tw  ds  «m- 
menceinent  de  la  nuit.  On  dÎMit  qo'ane  plinite  était  wo- 
uyqne  quand  elle  ae  levait  an  coucher  du  loleil  pour  iImimbv 
visible  toute  la  nuit ,  de  l'uiu  à  Faatn  extrémité  de  la  mtÔL 

aS.  Pour  le  coucher  héliaqno  il  anffit  de  ehugar  le  ap* 
de  dXi. ,  le  oigne  du  second  terme  de  cot  & ,  h  prunier  ie 
cos  a ,  et  de  faire  0  ^B  —  (B — Q  )• 

39.  La  dilTérence  aBcensionnelle  «ert  nicore  k  nlcnlir  II 
table  des  climats.  On  appelle  dimatt  des  lAïue  An  ciobi 
terrestre  enfermées  entre  deux  parallèles  pour  leaqndi  k  plu 
long  jour  dilFire  d'nne  heure,  d'un  jour,  Svn  voù,  wli* 
que  ion  veut,  dea  climats,  d'henree ,  de  jonre  OK  d»  noïk 
Le  mot  sAyui  sigaiGe  inclinaison. 

3c.   L'angle   horaire  du   point  orient  de  l'équateur  e*t  lou- 
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tang  H=tang66»3fl'  «in ^n  (  i5«); 

stomtlc  nombre  d'heures  qne  nousYouloaa  donner  an  jour  de 
plus  qne  id*. 

Youlona-noua  le  jour  de  a4*>  ii=iîa,  i  »=  6,  j  n  (i5*)=:90* 
tang  H  =  taog  66'  3o,  H=66«  3o  . 

Ainii  à  66**  5o'  de  l'équatear,  c'eBl-a-dire,  sons  le  cercle 
polaire,  le  plus  grand  jour  est  de  q4^  ,  le  soleil  ne  se  couche 
pas;  il  arriTe  à  minnit  a  l'horizon  et  au  méridien  si  le  solstice 
arrÎTe  à  minuit. 

3fl.  Si  la  latitude  surpasse  66^  Zo' ,  le  soleil  ne  descendra 
pas  jusqu'à  l'horizon;  il  ne  fera  que  circuler  autour  du  pôle  » 
plot  on  moins  haut ,  et  il  n'atteindra  Thorizon  que  le  jour 
où  la  déclinaison  sera  le  complément  de  la  hauteur  du  pôle; 
il  sera  viable  tout  le  tems  que  le  soleil  met  â  décrire  l'arc  de 
l'écliptiqae  compris  entre  les  deux  déclinaisons  complémentaires. 

53.  Si  la  hauteur  du  pôle  est  de  90**  degrés ,  le  soleil  cir- 
culera antour  de  l'horizon  pendant  six  mois,  et  sera  invisible 
pendant  lei  six  autres  mois.  Entre  1  et  6  mois  on  pourra 
faire  des  climats  de  mois;  le  calcul  en  serait  moins  simple, 
mais  il  est  bien  inutile  :  d'ailleurs  toute  cette  théorie  des  cli- 
mats néglige  le  demi-diamètre  du  soleil  ^  les  réfractions ,  les 
crépuscules  qui  augmentent  considérablement  la  durée  du 
jour  :  ainsi  an  pôle  le  crépuscule  ne  finira  que  quand  la  dé- 
clinaison australe  sera  de  18^;  il  7  aura  donc  bien  peu  de  nuit 
an  pôle ,  et  le  jour  sera  de  plus  de  neuf  moi5. 

34.  Il  nous  reste  à  parler  des  hauteurs  correspondantes  ; 
00  appelle  ainsi  deux  hauteurs  égales  prises  Tune  avant  l'autre 
après  le  passage  au  méridien  pour  en  conclure  l'instant  précis 
de  ce  passage. 

Le  quart  de  cercle ,  ou  autre  instrument  propre  à  mesurer 
des  distances  au  zénit,  étant  placé  bien  verticalement ,  et  le 
Bior  zéro  ou  la  bulle  entre  ses  repères,  dirigez  le  plan  de 
luatmment  dans  le  vertical  de  l'astre  ,  arrêtez  la  lunette  sur 
Bot  division  du  limbe ,  et  attendez  que  l'astre  vienne  tra* 
Tener  le  fil  horizontal^    marquez  l'heure ,  la  minute  1  la  se- 
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condederobeerration.   SI  c'eït  le  soleil  que  vons  obacmsî 
attendez  que  l'un  de  ses  bords  toit  langent  au  bord  da  Si. 

Fixez  la  )unelte  à  i  o  ou  so'  de  là  sur  le  limbe  ,  et  notd  ie 
mËme  le  tems  où  t' astre  sera  au  Hl  ;  prenez  de  celte 
10,  i5,  20  distances  zi'nilales -,  ta  marquant  les  tenu  de  11 
pentiule.  Après  le  pas°age  ,  à  mnsure  que  l'astre  redescesdn, 
notez  de  même  les  tems  où  il  se  sera  trouré  aux  mémea  dii- 
tances  du  zénit. 

Faites  la  somme  des  tems  de  la  pendule  pour  cbaqnt  coi^ 
de  distances  égales  au  zénil. 

Prenez  la  demi-somme,  ce  sera  le  passage  de  l'etoiTe  Bnint 
ridîen. 

Vous  aurez  autant  de  demi- sommes  que  de  couples  d'cb- 
servations  ,  toutes  devront  s'accorder  à  une  fraction  de  «t- 
conde  si  vous  avez  bien  observé  ;  vous  prendrez  le  milies 
dont  vous  pourrez  à  l'ordinaire  répondre  à  ;  de  secnndi 
près.  C'est  ainsi  que  les  astronome? ,  depuis  plus  de  ceitt  ' 
ans ,  réglaient  leurs  horloges  avec  une  précision  qu'on  n'aurait 
pas  cru  possible  auparavant.    Mais  la  mélhode  suppose  qns 
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lilien  de  Taogle  AP6  ;   or  la  moitié  de  cet  angle 
B  +BP6)=:^  APB  +iBP&;  le  midi  concla  est 
)  fort  de  j^  BF6.  Il  s'agit  donc  de  déterminer  cet 
la  correction  —  j?  (  BP6 ), 
triangle  ZPA  donne. . . . 

M  N  =cos  P  CO8  H  C08  D  +  &in  H sin  D, 

re  yarier  P  et  D',  de  manière  que  le  second  membre 
e  'pas  de  valeur,  puisque  le  premier  on  cos  N  doit 
nême.  Nous  ayons  en  diiFérentiant 

^flinP  cos  HcosD— <2DcosPcosHsinD-f-^sinHcosD , 

— -L-  ^  sinHcosD^^rfDcosPcosHsinD 
"^  sin  P  cos  H  cosD  ' 

=  2Jjp  (  ^*"6  H— tangD  cos  P  ) , 
recâon 

êD  p   \ 

1  .dont  tons  les  astronomes  sa  sont  contentés*  Pour 
I  Sannnle  exacte ,  je  fais. ... 

:  cos  APZ  sin  PZ  sin  P  A  +  cos  PZ  cos  P  A , 
:  côs&PZsin  PZsinP&  -{-cosPZcos  P6, 

=  sin  PZ  (  cos  APZ  sin  PA  —  cos  6PZ  sin  P&) 
-cosPZ  (cosPA  —  cos  Pô),  7  •*  • 

scos  P  cos  D  —  F  cos  D'  +  (  sin  D— sin  DO  tang  H, 

-sin  D)  tang  H  =  cos  P  cos  D —  cos  F  cosD' , 

)nr  D  la  valeur  i  (  D'+D  )  —  ^  (D'— D)  et  pour  lY  sa 
;iy  +  D)  +  i  (  D' — D  )  vous  aurez  après  tous  les  dé- 
lens  et  les  réductions ,  et  après  avoir  tout  divisé  par 

D— D)cosi(D'  +  I>)- 


s      f 


liCD'+I>)co»iCP' 


tangi  (ly— D)  /    tang  H 

ai"î(P'+  P)     VoBi(P'— P; 

=  'r/(°^^  Ct"6H-t«igiCI>'+D)cosiCP' 

tangi(D'— PjtangiÇP'— P)tansi(F-^)tMigi 

57.  Il  est  vi>ible  que  la  derniar  ternie  est  toajoon  iiise: 
il  est  dn  troisième  ordre;  en  négligeant  lea  quantités  ■ 
ordre ,  tous  pouTCZ  mettre 

4  (P'-P)  =  U^^Ct"EH-t«.8i(D'+D)co.i(!'. 
et  la  correction  sera 


A(D'-P) 

^'  +  P  pst  don 


[  tang  i  (pr+V)  co.  1  CP'+P)  -  «»nj  I 

,c,b,,™hon,   ,™l(P'  +  P) 


•  r 
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meut  de  déclinaison  sera  bien  plus  considérable»  puisqu'il  sera 
proportionnel  an  tems  écoulé  qui  sera  triple  ou  quadruple.  £a 
efet,  de  9  heures  du  matin  à  3  heures ,  tems  qu*on  choisit  ordi- 
uirement ,  Tinteryalle  est  de  6  heures ,  le  changement  de  dé- 
cfioaison  ne  peut  être  plus  que  de  6'  ;  mais  de  3  heures  après 
midi â  9  heures  du  lendemain  matin,  l'intervalle  est  18^;  la 
dMuigementde  déclinaison  sera  l8^ 
Les  angles  horaires  »  au  lieu  d'être  ^  (T^— T)  ,  seront 

et  la  correction  du  minuit  conclu  des  observations 

-    '^^'"y_TvrtangD-cos i5'(i a*-2I=I)-tangHl 
■ni5(ia* —  JT"  "^ 

40.  C'est  sur  ces  formules  que  j'ai  construit  les  tables  géné- 
rales de  formes  diverses'  que  j'ai  données  à  la  suite  de  mes 
td>Ies  solaires  et  dans  mon  Astronomie. 

Pour  que  ces  tables  soient  générales  y  il  faut  laisser  les  deux 
termes  séparés,  et  faire  deux  tables  ;  si  on  veut  les  réunir,  la 
tabk  na  conviendra  qu'au  parallèle  dont  la  hauteur  du  pôle, 
m  H. 

41  •  n  peut  arriver  que  le  ciel  soit  couvert  le  soir  pendant 
tout  le  tems  où  le  soleil  reviendrait  aux  distances  observées  le 
niitin ,  et  qu'il  se  découvre  trop  tard.  On  pourra  dans  ce  cas 
observer  plusieurs  distances  qui  seront  plus  grandes  que  celles 
do  matin ,  on  en  conclura  le  midi  par  les  demi-sommes  des 
tems  et  la  correction  se  trouvera  par  la  formule  suivante  : 

gin  1  (N'— N  )  sin  i  (  N'+N) 


•  •  <•■« 


«ik;(P'_p)=~ 


co»  H  sin  A  (P'+P)coâi(D'4-D)co8KD— D) 


-fangH]. 

ijk.  On  voit  maintenant  pourquoi  nous  ayons  dit  que  la  mé- 
fifiane,  tracée  par  le  mojendet  ombres  égales,  arait  besoin 
fooeconection.  Pour  la  trourerToai  songerez  que  l'angle  formé 
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]»,-ir(]eiix  ombres  égales  al  un  angle  azimulal.  Ainsi, mIh 
cIk  chercher  l'inégalité    des  deux    angles  horaires  ,  il  faudnl 
chercher  celle  des  deux  azimuts;  or,  par  des  procédé)  U*''4 
logues ,  j'ai  trouïé 


n(T_T) 


iéHcos^CT— T)" 
Soit  CM  la  longueur  de  deux  ombres  égales  ,  vous  décrira  du 
pied  du  style  un  arc  de  cercle  du  rayon  CM  ,  tous  p*r»-     ; 
gérez  cet  arc  eu  deux  ,  et  le  point  de  bi^seciioa  ne  sera  puis 
point  de  midi  ;  mais  à  partir  de  ce  point ,  vous  prendrez  VXâ 

l'orient  un  arc  = 77 V^  ,^ — ;,. .  - 

coi  H  cos  ^  (T^ — 1  ) 

Si  m  est  négatif ,  vous  prendrez  cet  arc  vers  l'occidanh 

43.  La  valeur  de  ^  (Z' — Z)  serait  la  correction  dn  pmot 
midi  trouvé  sur  un  cercle  azimutal,  en  prenant  les  demi-«>nin« 
des  azimuts  marqués  sur  le  cercle  aux  deux  observation»  cûm- 
|)arées. 
''f"*'*  44-  "'  P^''*  arriver  quelquefois ,  surtout  dans  l'hiver  ,  qui 
'les  réfractions  soîeut  plus  petites  ou  plus  grandes  le  soir  qui 
le  matin  -  dans  ce  cas  ,  toutes  les  hauteurs  du  soir  répoadeot 
â  des  angles  horaires  dilTérens  de  ceux  rjue  nous  avons  cor- 
rigés. On  verra  [lar  les  observations  en  combien  de  teins  le» 
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-n  .  rr'     P->-  »in  K  N^-N  )  tin  i  (N^-HN) 

»'•  ''  "~  cos  Hsin  i  (F+P)  C08  i  (iV+D)  cos^  (ly— D) 

donnera  le  tems  que  le  soleil  emploie  à  s'élerer  de  son  demi- 
diamètre  ,  cos  \  (D' — ^D)  sera  sensiblement  =  i  »  cos^(D'-f  D) 
=  cos  D  4  et  sih  ~  (F-f  P)=sin  P.  Le  tems  qa*il  emploierait 
i  trayerser  ua  rertical  quelconque ,  se  trouverait  par  la 

formule 

sin(P  — F  )  =  -r 


sin  S  cos  D' 

i  itant  le  demi-diamètre ,  S  Tangle  entre  le  vertical  et  le 

cercle  da  déclinaison  du  soleil;  pour  avoir  cet  angle  »  faites 

* 

-,        tang  H  cos  D        .    -.         _ 
tang  S  =  — 2__ tm  D  cot  P. 


sinP 


Ce  procédé 

idEmta. 


ss 
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Du  Soleil  et  du  mouvement  elliptique. 

I 

1.  No  u  s  avons  déterminé  la  position  du  grand  cercle  que 
le  iole3  parait  décrire  par  son  mouvement  annuel;  nous 
afOBS  vu  comment  on  détermine  le  point  équinoxial»  par 
deoz  distances  polaires  dont  la  somme  est  iSc.  Si  cette 
lomme  n*est  pas  exactement  de  xià^y  l*équinoxe  ne  tiendra 

'  Iptt  exactement  le  milieu  entre  les  deux  ascensions  droites 

[   «bservées;  mais  nous  aurons  (&g.  71) 

i      tangAC  =  tang E  sin  EC,     et    tangBD  =  tang E  sin ED; 

d'où 

tangAC  :  tangBD  ::  sinEC  :  sinED, 

i5 
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t3QgAC4-tugBD:tuigAC— tangBD  ::ibEC-f*àii£D- 
:eînEC — sinED, 
sin  CAC+  BD.)  : nnCAC— BD)  ::  tangi (EC  +ED) 
:tug^(EC — £D), 

_  ftmg^cbàn  (PA  +PB  —  igoQ 
~  iin(PA— PB)  • 

On  connaît  CD  monTenent  m  ucennon  droits  «otn  1» 
deux  obserratioas;  on  conuît  PA  tt  PB,  oa  «sra  dnw 
i(EC  — ED)   et  1m  deux  arci  EC  et  ED. 

CD  :  a4^so].  ::  ce  :  tenu  qn'il  faut  qoatnr  A  cûai  di 
l'obiervation  en  A,  c'eit-i-dire ,  m  midi  qtù  pcéoUa  riqtî- 
noxe ,  pnur  avoir  le  temi  où  le  soleil  âtait  an  point  éqnianôlL 

3.  Va  an  aprêt  ok  répétera  lea  obMrralÎQiUf  «t  riaur- 
Talle  entre  1»  deux  équîaoxee  donnera  la  longuenr  de  Vmaak. 
On  cherchera  cette  longueur  par  dei  Aqninoxea  iioigait  de 
5o  oa  loo  ans,  et  plui  encon  si  l'on  peut,  ft.la  i' 
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ift  =  L  — taDg*^a»8maL-f-tang^^a»8iii4L-^taiig*|fl»nii6L  y 
f/iA.  =  <2L;— su{Ltang*^a»cosaL  +  4^^^S^ft^co*4L 

Supposez  L^o, 


-i»-* 


et  iJR.  €st  éridemment  plut  petit  que  JL. 
Supposez  L=  go* ,  [ . 

^  =  1 4-  atang'i»  +  4tMg<A«  +  6taiig«i  « . 
SiçpoMS  L  ss  45*,  -.  < 

^  =  1— 4tang*i«-8tMg«iar, 

dA  teim  pnsqu  égal  à  c2L  ;  aiosi  dA  croîtra  de  l'iqaiiioxe 
«a  adstice,  et  décroîtra  du  solstice  à  l'équinoze,  si  nous 
sappMOOs  dL  constant. 

6.  Soit  Jfi  rascension  droite  obsenrée  »  D  la  déclinaison  » 
cos  ift  oosD  =3Cos  longitude  snr  l'écliptlque  ;  nous  aurons  donc 
chaque  )Oor  la  longitude  »  et  nous  yerrons  que  cette  longitude 
croit  inégalement ,  d*nne  manière  à  peu  près  uniforme  deux 
joon  de  suite;  mai^  pour  de  plus  grands  intervalles  la  différence 
est  trie  eenidble.  L'équation  cos  iA  cos  D  =  cosL ,  la  veille  du 
aobtice»  nous  donnera  L^^go*,  le  lendemain  ^  L^go''; 
nous  en  conclurons  Vheure  du  solstice. 

7.  Déterminons ,  par  les  méthodes  exposées  ci-dessus,  les 
équinoxes  et  les  deux  solstices  ;  nous  trouverons  ainsi  : 

De  réqoinoxe  du  printemsan  solstice  d*été...  92/31^36^ 

Dn  eobtice  d'été  à  Téquinoxe  d'automne €jl5.i3.44 

De  réqoinoxe  d'automne  au  solstice  d'hiver...  89.16.5S 

Du  eobtice  d'hiver  à  Féquinoxe  du  printems. ...  89 .    i  .33 

Durée  de  Tannée 3S3.  5.49- 

i5.. 


décrit  par  le  soleil. 

8.  Soit  ACBH  (Gg.  72)  la  rente  du  soleil 
lieu  d*étre  au  centre  C,  soit  quelque  part  ei 
menez  à  angles  droits  les  cordes  FL),  GLj 
le4  points  équinoxiaux,  G  et  L  les  point 
angles  droits  FTG,  GTE,  ETL,  LTF  sei 
moa? ement  apparent  da  soleil }  mais  l'arc  I 
plus  petit  que  GE  »  GE  sera  plus  grand  que 
grand  que  LF  ;  ninsi  FG  sera  décrit  en  m 
GE;  GE  exigera  plus  de  tems  que  EL,  et 
puisque  nous  supposons  le  mouvement  v 
points  T«t  C  menons  le  diamètre  XTC^; 
point  du  cercle  le  plus  éloigné  de  la  terr 
nommèrent  apogée.  Le  point  X  sera  le  plus  v 
nommèrent  périgée. 

g.  Il  s*agit  de  déterminer  la  position  du 
TC,  qn'on  nooiime  Y  excentricité ,  ou  dista 
la  position  du  diamètre  XTCf ,  que  Ton 
t apogée,  ou  des  apsides. 

A  raison  de  5q'  8',33  par  jour,  les  92^'  i 

tems  '  donneront  FG , . . 

Les  93>  1 3^  44"  de  l'été  donneront  GE. . . 

FG  +  GE  =  FA  +  AB  +  BD  +  DE 
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eSIïSg}  eg-fg=be-fb+«bg=.bg  . 

BGa=A(EG— FG)  =  i<4o'  iS*)  israo'  ia',5. 
Or 

tmg  GTf = tang  BC^  rî:  tangTCK  i=l  JÇ  «  2i2^. 

c'ot  la  diftaiBcé  angiihdre  d#  Tâpogév  ^  «b  lobtioe  G  • 
00»  cotmaÎMont  ÎGB  =        90'  ia'|5 
Bf  zsBCfsTCK  =  lo*  5.37 

donc  Gf=io.Q5.5o. 

10.  Nous  Murons  le  tenis  que  le  soleil  doit  employer  â 
décrire  on.  arc_dd  10°  a5'  5o'»  nôuÈ  éaurons  le  tem^où  le 
loletl  sera  apogée.  La  loDgitùde  du  Solstice  eslt  dé  90"*  oa  3-^. 
U  longitude  apparente  du  soleU  apogée  sera  de  3:^  lô^  5'  37', 

Le  soleil  pirigée  aura  9-^  io**  5'  Sj",  c*est-a-^ire ,  6-^  de 
ploi  qne  le  soTeil  apogée. 

Noos  auroitf 

Tr  CK      _sin!^5y32",S  ^_  , 

*^=  — rnTM?  = VYTnr'r  =  o.ocx>b4=Ts^, 

cosTCK        cosio*S  07  T      J0  7 

m  gênant  pour  unité  le  rayon  CA  du  cercTe  ; 


la  distance  apogée  Ti^  sera  1  -f*  o.o3354  =  1  -f  tô> 
h  distance  périgée  TX. .. .  1  —  o.o3354  =  1  —  75-» 
h  distance  moyenne 1 . 

II.  Or,  les  diamètres  apparens  des  objets  sont  en  raison 
îsTerBe  de  la  distance  ;  si  /"  est  le  diamètre  à  la  moyenne  dis- 

tance ,  le  diamètre  apogée  sera  ■       ■/  =  ^  (  \ —  ^fe  ) ,  le  dia- 

^ètre  périgée 7-  =/(i-4-jô  ),  ainsi  les  variations  du  dia- 

Ibétre  seront  en  plus  et  en  moins  j^  de  ce  diamètre.  L'ob- 
[%Y«itioii  proure  en  effet  qu'ils  augmentent  pendant  six  mois 
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et  dïminnent  pendant  6 autres;  il  est  vrai  que  I»  TtriatioDi 

ne  sont  que  de  ^  :  les  ancienii  qui  n'avaiint  paa  de  Imaettct, 

n'aTsient  pu  apercevoir  les  défauts  qa'aTait  leur  hypolhin; 

elle  était  beaucoup  pins  exacte  pour  représenter  l'higalitida 

mouvement. 

la.  En  cfFet,  soit  S  le  lien  actuel  dn  soleil;  par  le  nonbra 
de  jours  écoulés  âepuÎ4  l'apogée ,  nous  conn^trons  l'arc 

aous  connaîtrons  ,donc  f  CS  =:  TCP  ;  or  la   triingje  TCS 

donna 

PT  ^      TC  sin  TCP     _    gain-j.   . 
taag  a  _  gp  _  sc+xCcosTCP  ~  i+ecoë^^ 
donc 

,, e  sin  ■j'        e*  sin  a'j'    ^   ^  'lin  3j/ 

sic  »*  sin-s'  sin  3' 

c  =  o.o3354i  nous  en  conclnrons^ 


rre  de  l'écliptique  ;  ils  faisaient  ensuite  tourner  le  soleil 
a  petit  cercle  qu^ils  appellaient  éfncycle.    Le  soleil 
en  nn  an  le  tour  de  Tépicycle  d*un  moufeinetit  égal 
ograde^  et  le  centre  de  Tépicycle  faisait  en  vn  an  ^ 
aouYement    uniforme   et  direct»    le  tour  de   l'éclip- 
kBH,  qu'ils  nommaient /e  déférent  ^  parce  qne  ce  cercle 
le  centre  de  l'épicycle  (Hg.  yS). 
Soit  donc  le  cercle  ABD  ou  le  déférent  dont  la  terre 
le  centre^  Tépicycle  décrit  du  point  A  avec  le  rayon 
mouvait  uniformément  de  A  vers  B ,  l'apogée  ^  de 
cle  étant  toujours  snr  le  rayon  vecteur  CB^;  pendant 
18  le  soleil  avait  rétrogradé  de  ^  vers  S  »  de  sorte  que 
:  ACB  et  que  BS  était  toujours  parallèle  i  CA  »  li^ne  S 
K>gée. 

nd  le  centre  de  l'épicycle  avait  fait  180*  et  qu'il  était 
la  A  en  D,  le  soleil ,  parti  de  Tapogée  ^  avait  aussi 
io^y  et  il  était  arrivé  en  ?r,  c*est-à-dire  au  périgée. 
\^  la.diAtance  moyenne  du  soleil  à  l'apogée  était  l'angle 
son  lieu  vrai  était  en  S  i'Ia  distance  ACS  de  l'apo- 
a  différence  entre  le  lieu  vrai  et  le  lieu  moyen  était 
or»  le   triangle  BCâ  donnait 

SB    .    ^ 

2^  Vin  a  .      , 

^           CB                            ^sin  ^^  .  j 

i  C  := r-rr = r  commc  ci-clessiJi. 


tftk^iêkL.  Ulffé^^. 
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17.  Nous  avons  vn  que  cette  hypothèse  donnait  au  rajc 
recteur  TS  des  variations  doubles  de  celles  qn*on  observe 
il  fallait  donc  chercher  une  autre  courbe;  il  fallait  qu*el! 
fût  rentrante  ;  après  le  cercle ,  la  courbe  la  plus  simple  et  1 
mieux  connue  était  Tellipse.  Kepler  essaya  de  faire  les  oi 
bites  elliptiques  ;  il  plaça  le  soleil  au  foyer ,  et  fit  parcourir 
Ja  terre  la  périphérie  de  l'ellipse.  Suivons  encoreles  apparence 
plaçons  la  terre  au  foyer ,  et  le  soleil  sur  la  courbé  »  et  avax 
d*exposer  les  idées  de  Kepler,  parlons  d'une  hypothèse  meii 
exacte,  maie  dont  le  calcul  est  plus  facile. 

18.  D'après  une  idée  de  Boulliaud  ,  Seth-Ward  et  Cassini 
plaçant  la  terre  en  T  au  foyer  de  l'ellipse,  prirent  pour  centre  d< 
Aouvemens  uniformes  on  moyens  le  foyer  supérieur  P  ;  la  dii 
tance  apogée  TA  étant  AC-f-CT=i  +e  (fig.  74),  la  distance  p^ 
rigée  TP=i— e,  en  prenant  le  demi-axe  de  l'ellipse  pourunitt 
L*inégalité  du  mouvement  était  TSF=AFS— ATS.  Cette  iné 
galité  dépendait  de  la  double  excentricité  TF=:ad,  la  variatio 
de  la  distance  dépendait  de  la  simple  excentricité;  par-li,  c 
faisant  TF  =TC  de  la  figure  7a  ,  on  avait  la  même  équa 
tion  que  dans  l'excentrique  à  fort  peu  près ,  et  les  variatioi 
de  ta  distance  étaient  moitié  moindres,  comme  l'exigeaient  1< 
observations. 

19.  Voyons  maintenant  comment  on  peut  calculer  l'angle 
et  le  rayon  vecteur. 

Prolongez  ES  en  L ,  esiorte  que  SL=  ST ,  vons  aurez 
FS  +SL=FS  +  ST= AP=  3^  par  la  propriété  de  l'ellip» 
Le  triangle  TSL  sera  isoscèle,  l'angle   extérieur  FST  sei 
égal  à  la  somme  des  angles  intérieurs  L  et  T  ou  FST  =aL. 

TF  TE 

tang  i  FST=  tans  L  =  ^  =  f;p-p^ 

9  TE  sin  F     e  sin  ^ 

a  +  aTF  cos  F        1  +•  e  cos  ^^  * 

,  ^  e  sin  ^        e*  sin  2\|/        e^  sin  5  4^ 

sm  1  sm  a  sin  o 

^       ae  sin  4^       ne*  sin  a  v)/       ae^  sin  3<4/ 
sini«  sma  '        smSt 
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i^alear  qui  ett  i  fort  peu  près  la  même  que  dans  l'axcentriqne , 
puisque  rexceotricité  de  Tellipse  n*e8t  que  moitié  de  celle  de 
Veicentrique. 

90.  Qaanf  au  rayoo  vecteur  que  nous  désignerons  par  Y , 
Bons  auront 

SEsSTco8S;:^YcosS=SF  +  F£=a— Y+aéCos4^» 
V+Yco8S=Y(i+co8S)=aYcos*iS  =  a  +  aecos4^, 

1  +e  C08  ^ 
ssi-f  «cofiH-«*sin*4'--e'sinS^co8^+e4sinV^cosS'^--«tc. 

91.  Cette  bjpothése ,  qui  n*est  qu'une  espèce  de  sîmpliB- 
calioa  de  edle  de  Kepler ,  on  plutôt  une  simple  approxi- 
natioo .  n*a  été  imaginée  ique  postérieurement ,  maie  elle  m'a 
pare  ua  passage  naturel ,  un  intermédiaire  utile  entre  l'ex- 
cenrriqae  dea  anciens  et  Tellipse  de  Kepler. 

L'ao^  4^  ekt  ce  qu*oïi  appelle  <moma//e  moyenne^  c*est  la 
distance  moyenne  à  Fapogée  ;  la  distance  Traie  au  même 
apogée  s'appelle  anomalie  vraie.  Le  mot  anomalie  signifie 
^^fgoËté;  mais  dans  T Astronomie  moderne  il  signifie  l'angle , 
Mit  moyen,  soit  vnd ,  qui  sert  à  calculer  l'inégalité. 

Mouvement  elliptique. 

aa.  Quand  on  considérait  le  mouvement  comme  uniforme 
lor  rezcen trique  y  on  avait  en  tems  égaux  des  arcs  égaux 
n:  la  circonférence  ,  des  angles  égaux  au  centre  du  mouve- 
Aeot,  et  enfin  des  secteurs  égaux. 

En  renonçant  au  cercle  pour  y  substituer  Tellipse ,  on  se 
privait  des  angles  égaux  -,  on  ne  voyait  pas  trop  quel  parti 
l'on  pourrait  tirer  des  arcs  égaux  sur  la  courbe  elliptique  ; 
Kepler  imagina  de  conseryer  l'égalité  des  secteurs  pour  avoir 
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dus  son  ellipse  une  quanlité  qui  fût  proportionnelle  an  ' 

écoulé  depuis  l'apogée,  et  qui  put  être  connue  en  toutt 

a3.  Supposons  l'ellipse  divisée  en  secteurs  égaux,  c'**- 
à-dire  en  secteurs  d'un  jour.  A  mesure  que  les  rayons  vec- 
teurs diminueront  ,  il  faudra  que  l'angle  an  foyer  devÎHiM 
plus  ouvert  pour  conserver  l'égalité  de  surface  ;  ainsi  le  mou- 
vement angul.iirfl  n'accélérera  depuis  l'apogée  jusqu'au  pé- 
rigée ;  il  se  ralentira  du  périgée  à  l'apogée,  comme  le  de- 
mandent les  observations. 

A  l'apogée  l'aire  du  aecteur  =  ^  (i  -{-e)'  «in  mouTemeot 
apogée. 

Au  périgée  l'aire =  ;  (i  — e)*  ùa  nouremeot 

périgée. 

Kepler  aurait  pu  voir  que  ces  deux  quantités  étaient  égalei. 
et  étendre  ce  raisonnement  à  tous  les  secteurs;  il  s'y  prit  au- 
trement -  mais  en  exposant  tes  déconvertei ,  noua  tâchons 
de  les  présenter  d'une  manière  plus  simple  et  pins  natorrile 

34.    Le  fait  vérifié  à  peu  près  ,  il  restait  à  en  chercher  1* 
r  la  chercha  dans  une  certaine  force  attractive 


LEÇON  X.  a55 

isoii  à  Kepler,  de  n'avoir  pas  supposé  TefTet  en  raison 
de  la  surface ,  pnisque  la  furca  devait  agir  sur  tous  les 
s  la  terre  y  de  n'avoir  pas  vuqae  toutes  les  droites  diver- 
eraient  former  un  cône  et  non  une  surface  conique,  que 
serait  disséminée  sur  la  base  de  ce  cône  et  non  sur  la 
trente  seulement,  et  que  les  bases  étaient  comme  les 
es  distances  au  sommet. 

est  en  effet  la  loi  supposée  depuis  par  Newton ,  et 
ïe  par  son  accord  merveilleux  avec  les  observations^ 
nvons  donc  la  prendre  comme  un  fait  et  en  déduire 
es  propriétés  du  mouvement  elliptique, 
'est  un  antre  fait,  que  le  soleil  paraît  décrire  une  courbe 
«  autour  de  la  terre,  puisque  les  mêmes  phénomènes 
idaisent  tous  les  ans,  et  que  le  retouif  des  mêmes  dia- 
dans  les  mêmes  saisons  prouvé  que  les  distances  re-> 
t  ansft  Tes  mêmes. 

it  va  nous  donner  Tégalité  des  aires  en  tems  égaux  ;  il 

i  même  besoin  que  la  route  du  soleil  soit  curviligne  ; 

des  aires  né  suppose  que  T^alité  du  mouvement ,  si 

est  rectiligne. 

oit  (Gg.  75)  SABC  la  route  du  soleil  S  et  T  la  terre.  Si 
décrit  en  une  heure  la  droite  SA;  dans  l'heure  sui- 

décrira  AB=  SA;  dans  la  troisième  heure  il  décrira 
B=SA,  les  aires  STA ,  ATB,  BTC  seront  égales; 
PB  de  deux  heures  sera  double  de  celle  d'une  heure , 
trois  heures  sera  triple ,  et  ainsi  de  suite.  Car  rien  ne 
it  le  soleil ,  il  n'y  a  aucune  raison  pour  que  son  mon- 
te ralentisse  ou  s'accélère.  L*égalité  des  aires  est  donc 
lémontrée  pour  le  mouvement  rectiligne  qu'elle  ne  pou- 
*e  pour  le  mouvement  circulaire  en  suivant  les  idées  de.s 
;  mais  pour  que  le  mouvement  qui  de  sa  nature  serait 
le  se  change  en  mouvement  circulaire,  il  faut  qu'il 

une  attraction  Aa  qui  le  ramène  de  la  tangente  SA 
Su  ;  l'effet  de  Tatlraction  ttra  Aa  =  STsécSTA— SI* 
»cT—i)=VtangTtaogiT=;jV.T*.tangM",V  étant 

i  vecteur  ST, 
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218.  Soit  a  TefTet  de  l'attraction  à  la  distance  moyenne;  i 

la  distance  Y,  il  sera  •r?;^  et  Ton  aura»  si  la  courbe  est  un 
cercle  ^ 

^  =  iYT'oua=iV»T«, 

si  «^  ^  ~  YT*  le  soleil  descendra  plus  bas  que 

Tare  circulaire;  il  entrera  dans  le  cercle  on  aura  dans  ce  cas 
o  >>  i  Y'  T* ,  la  courbure  sera  plust  grande  que  celle  du 
cercle, 

si  ^  <  iVT»  ov  a  <  i  Y^  T*,  le  soleil  ne  descendra 

pas  jusqu'au  cercle,  la  courbure  sera  moindre  que  celle  du  cer- 
cle ;  mais  quelle  que  soit  cette  courbure  «  les  aires  seront  tou- 
jours égales  en  tems  égaux  (fig.  76). 

sg.  Soit  en  effet  T  la  terre,  ab  le  petit  arc  décrit  par  le 
soleil  en  une  heure  ou  une  minute;  sans  l'attraction  le  $ol«I 
dans  la  minute  suivante  décrirait  bc  =  ab  et  le  secteur  fTC 
serait  égal  au  secteur  aTb  ;  mais  une  force  magnétique  pen- 
dant quUl  décrit  bc  tend  à  lé  faire  tomber  en  u  de  la  quan- 
tité bu ,  il  ne  décrira  donc  ni  bc  ni  bu\  achevons  le  parallé- 
logramme budc  ^  il  décrira  la  diagonale  bd^  il  décrira  le 
secteur  bTd=bTC  ;  car  ces  deux  triangles  ont  même  base  iT 
et  les  sommets  c  tt  d  sont  dans  la  ligne  cd  parallèle  à  la 
base,  les  hauteurs  sont  donc  égales  comme  les  bases,  les 
aires  sont  donc  égales  ;  donc  bTd  =  6TC = (£Vb  ;  donc  s'il  y  a 
une  attraction,  les  aires  seront  encore  égales  comme  s'il  n'yavait 
pas  d'attraction  ,  mais  l'attraction  rend  la  route  curviligne. 

3o.  Il  est  évident  que  bd  >  bc  ou  bd^  ab  y  donc  l'attrac- 
tion accélère  le  mouvement ,  du  moins  quand  l'angle  Tic 
de  la  tangente  avec  le  rayon  vecteur  est  aigu  ;  si  cet  angle 
était  obtus,  la  diagonale  serait  plus  courte  que  le  côté,  le 
mouvement  serait  retardé  sur  la  courbe. 

Dans  Tangle  aigu  l'attraction  accélère  le  mouvement  an-* 
gulaire  en  diminuant  le  rayon  vecteur;  car  61'^^  iTc;  dans 


*\ 
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i'jflgie  obtns  le  mouvement  angulaire  se  retarde,  et  le  rayon 

Tvcteur  augmente. 

5i.  Dans  tous  les  cas  Tattraction  rend  le  mouvement  inégal 
fur  la  périphérie;  Kepler  avait  donc  heureusement  choisi 
«n  plaçant  l'uniformité  dans  les  aires  et  non  dans  les  arcs. 

La  nature  de  la  courbe  dépendra  du  rapport  =^  à  ^  V. 

Cette  égalité  des  secteurs  est  ce  qu'on  appelle  la  seconde 
loideKépier^  la  première  est  l'ellipticité  des  orbites. 

3a.  La  troisième  loi  est  tout  aussi  remarquable  et  n'est  pas 
^hn  difficile  à  démontrer. 

Dana  le  cercle  dont  le  rayon  est  Y  on  a 

Dans  on  cercle  dont  le  rayon  serait  Y'  on  aurait  a=^  Y'^  T^ 
par  la  même  raison,  car  a  est  la  même  quantité  pour  les  deux 
corps  qui  cÎKCalent  autour  de  la  terre  ou  du  soleil;  on  aura  donc 

V*I*  =  Y'^\  ou  Y»  :  Y'^  ::  T»  :  T»; 

donc  lea  cnbes  des  distances^sont  comme  les  carrés  des  mou- 
vement *àii§iilairei  dans  iin  même  tems,  dans  une  heure, 
par  exenpM* 

Mais  te  HdÈf  des  révolutions  entières  sont  en  raison  in- 
^mm  des  iftesses  angulaires  dans  un  même  tems,  car  les  36o* 
de  la  réfolntion  entière  exigeront  d'autant  plus  de  tems ,  que 
le  monvempt  horaire  sera  moindre.  Soient  R  et  R'  les 
lémsimtAiJ  f  donc 

"V»  :  V  ::  T»  :  T*  ::  R*  :  R'»; 

lie  carrés  des  tems  des  révolutions  sent  comme  lés  cubes 
des  distances^  quand  deux  corps  décriront^es  cercles  iné- 
autonr  d'un    même   corps  doué  d'une  force  attractive 
raison  inverse  du  carré  des  distances. 
33.  Substituons  deux  ellipses  inscrites  aux  deux  cercles , 
révolution  dans^  l'ellipse  aura   même   durée  que  dans  le 
:!e  y  la  seule  différence  est  qu'elle  ne  se  fera  pas  d'un  mouve- 
snt  égal  ;  la  planète  regagnera  vers  le  périhélie  ce  qu'elle 
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aura  perdu  vers  l'aphélio.  Li  troûième  loi  de  Képlfc  4 

^Taie  pour  l'ellipse  comme  ponr  le  cercle. 

C'est  ainsi  que  Newton  a  âimontrë  les  deux  demi 
que  Kepler  avait  découvertes,  par  des  essais  qui  o 
àes  calculs  immenses ,  et  qu'il  n'avait  appu^r^es  qtia  de 
très-peu  concl^wites,  pour  ne  riea  dire  d«  plus.  I 
astronomes  ont-its  été  fort  long-tems  sans  les  adop' 
moins  avec  une  certaine  confiance. 

54-  Cette  troisième  loi  de  Kepler  s'est  trouvée  vériEr 
manière  admirable,  quand  on  a  supposé  le  soleil  îi 
au  foyer  commun  de  toutes  les  ellipses  planétùm;  ell 
pas  Ueu  dans  la  ^rtème  qui  faisait  de  la  terre  le  centre 
les  mouvement  ;  autre  raison  de  la  faire  rejeter  par  tt 
qui  n'admettaient  pas  le  monvemeat  de  la  terre  ;  m 
le  système  de  Tycho,  qui  fait  tourner  autonr  du  sole 
les  planètes  ,  excepta  la  terre ,  la  loi  de  Kepler. asi 
I^Htr  ces  mêmes  planètes,  comme  elle  a  lieu  dans  lest 
ili  Jupiter,  dans  ceux  da  Saturne  et  dans  cenx  d'I 

Voyons  maintenant  comment  l'égalité  des  aires 
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iAX='iAN  +  iCS.NR, 
AX  =  AN  +  CS.NR, 

Ofi  qu'on  appelle  anomalie  excentrique ,  e  =:=  exctntri- 
i  ttt  l'anomalie  moyenne. 

»  formule  est  de  Kepler^  elle  est  la  base  de  toutes 
itkms  postérieures, 

X  étant  supposé  connu  ^  aiosl  que  l'excentricité ,  on 
lonc  z  par  un  calcul  facile  ;  mais  z  étant  donné ,  on 
it  en  conclure  x  que  par  tâtonnement  j  ce  problème 
mu  sous  le  nom  de  problème  de  Kepler. 
le  demi-grand  axe  =1»  le  demi-petit  axe  =&, 
y ,  Tanomalie  Traie  ASM  =  u.  On  aura  par  la  pro- 
de  l'ellipse  SD  =  i  , 

liangle  SCD  donne  6*  =s  t  —  e*. 
riangle  SHR  donne 

SM's  SR»+  MR*=  (e  +  cos  x)*  +  i*  sin'x 
=;  e*  -f>  ae  cosx  «f-  C08*x  +  i^sin^x 

=  «*  -f"  ^*  ^^•^  "+■  cos*x  +  sin*x-—  e*  sin*x 
=  1  -4-c'cos*x  +  aecosxr=(i-f"ecosx)*, 

/  =  SM  =  1  +e  cosx  =  CN  +  CT=NT. 

mule  est  encore  de   Kepler, 
triangle  rectangle  STN  donnera 

r-+-cos  x)'  +  sin*  x  =  e* + nt  cosx  +  cos^x + sin'x 
-f-  e*  +  oe  cos  x } 

rectangle  SRM  donne  aussi 

smu=6smx.      dou      Yœï-: ., 

suu  ' 

MR  ^_^    6  sin  X  V  sin  zi 

°    '      SR       e  +  cos  X      e  +  cos  x  * 

e  +  cos  X        e  +  cos  x    . 

cos  w  =        ^  ■      =  — ,  , 

V  1  +  e  cos  X 
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et 

sinus — ; ^=^5 — — ; 

1  -|-  ^  cosx  1  -|-eco8X 

or 

e-f-cosx 

I  —  cos  u  i  +6C0sa;      i+ecoar  — e— co 

°*         1-f-cosu  ,    e4"Co»3^       i+eco«3:«+<+co 

1+CC08X 

(i — e)— (i — é)coBX /i — e\  i — coix 


(i+e)+(i+c)co8jiî      \i+e/  i+coix 


■"(i+e).aco8*ij;~\i+ey      ^'^     • 

équation  dont  lo  premier  auteur  paraît  être  La  Caille;  t 
moini  je  n*ai  pu  la  trouver  dans  aucun  ouvrage  plue  andé 

38.  Soit   oosç  =  f  — --J  y  on  aura  tang^u=cos^tangij 

^ tang'j^inx  tang^^ânaj  ,  tang^jfsinSgg 

^  fiin  I  siniz*'  sino 

tang'J^sini*  ,  tang^i^sinau  ,  tang^^sinSu 
sia  1  sin  a  sin  ù 

de  la  valeur  de  cosu  on  tirera 

.  .,         /i — eVi— co?x\         .-       /i+eV*"Ko*^N 

sin»iu=( X — ; 19  co«  ï"=(  — ^— A  ~r ] 

\    a  Ai+ecoar/'         •       \    a   Ai+ecosor/ 

on  aurait  de  même 

\  a    Ai — eco6u/'        •       \  a   Ai— «cow*/ 
la  même  équation  donne 

C08U — e       .  /      sinu      \,  ..J 

cos X  =        ■■        ,  smx=:[ i(i  — e^if 

I — C08U  \i  — ecosu/^  • 

^  sin  u  , 

ou  sm  X  = ,  et  par  conséquent 

1  —  e  cos  u  ^  ^ 

,r        f    .  6*siDU  (i — p")8inu 

V  =  ô  smx  =  -^ =  -i^ . 

1— -ecosu         1— ecosu  ' 

tiOj 


ou  u,  mais  rarement  connaK-on  u  et  )aniai8x; 
lait  guères  que  £;  alors  les  formules  sont  indi- 
n«  peut  les  résoudre  que  par  tâtonnement;  ce- 
les  suffisent  pour  calculer  une  table  de  l'équa- 
itre  ou  pro8taphérè.se  y  c*est*à-dire  de  la  différence 
itre  l'anomalie  moyenne  et  l'anomalie  yraie;  cal-* 
toutes  les/  valeurs  de  x ,    de  degré  en  degré  , 

le   ib  en  10  minutes,  la  yaleiur  de  -: — y-,  vous 

'  sin  1 

r-f-esina:;  calculez  ensuite  tang^a=coi^tang^r  ^ 

ez  (z  —  u)  par  la   série  en  a: ,  vous  aurez    une 

leurs  de  (z — u)  pour  tin  grand  nombre  de  valeurs 

*  les  arcs  z  auront  des  degrés,  tles  minutes,  des 

t  des  fractions;  mais  si  vous  avez  calculé  de  lo 

valeurs  de  x,  les  différences  de  (%•— u)  seront 
it  proportionnelles   aux  différences   de  z;   et  par 

règles  de  trois,  vous  en  conclurez  hs  équations 
les  z,  de  lo  en  lo^  et  vous  aurez  une  table  qui 
a  à  changer  une  anomalie  moyenne  quelconque  z 
omalie  vraie,  c'est-à-dire,  à  calculer  rigoureuse* 
[eu  vrai  d'une  planète  pour  un  instant  quelconque  » 
ne  dépend  qu^  du  tems  écoulé  depuis  le  passage 
.  Voici  un  exemple  pour  une  excentricité  o,a5, 
%  pour  l'excentricité  la  plus  grande  à  fort  peu  près 
:onnaisse. 
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o  37.30. 

o.5o.    o, 

a.3o 


).  7.44,0 
,.46,!,8,PI7'**'^ 


E^tr—U        AE 


00 
4.45, a 

3-3o,5 


o.,4..5,7j 

0.03.46, an' 
.08.3..4'' 


4'45' 

■(5, 

45, 
45. 


d'où  je  conclus,  par  de  simples  règles  de  trois. 
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ette  méthode  est  la  plus  élémentaire  et  la  plus  coorta 
e  pour  calculer  les  t^les  du  mouvement  elliptique  ; 
l'on  n'a  qu'âne  seule  anomalie  vraie  â  calculer  par 
ie  moyenne ,  on  peut  s  y  prendre  de  la  manière  sui- 

avons  dit  que  Tangle  au  foyer  supérieur  différait  peu 
nalie  moyenne ,  et  qu'on  avait  i  fort  peu  près 


tang  iu  =  (|^)  tangiÉ, 


lé  et  ^  tt  trouvé  ainsi,  nous  aurons  |  (z^u)  c*est^ 

la  moyenne  arithmétique  entre  £  et  E  ;  mais  x  diffère 

cette  moyenne  arithmétique.  Nous  pouvons  regarder 

c)  comme  une   valeur   approchée  de  x,  soit  ainsi 

&+a). 

Imlerons  gf  zsz  jcf  ^  e  $îû  x\ 

ibla  valeur  serait    a  :=zx  +  BWk  jp| 


=  x — jc'-|-acsîn  i  (x — x')cos  î(x+x^) 
5')=i(x  — x')  +  «8inH^  — •ï^)c^3i(x+x^), 
=  i(^— J^')  (i+«cosi  (x-hr^); 

—  x^  )  sera  toujours  un  arc  de  peu  de  minutes ,  que 
orrons  supposer  égal  à  son  sinus» 

î  ^x      *;— i4.ecosi(x+x')* 
ssa*— Je  (a— 6')co»  a:». 


»4Â 

donc 


j(»-j^)= 
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i+e  eosfx'— i  «{a— *')cosx] 

('-'') 


i+ecosx"oo»5[e(a — a')co3i-']+ j«*  sin  (s— K'jcoii?) 

_  i  C'-'') 

1  +fi  co»  Jr^+Î  «•  «in  (s— i')  gin  x*  cos  aJ** 
Ainsi  le  calcul  le  réduit  aux  formulas  auiraiitei; 

I  +eco8x"  +ï  e*8in  (s— a'jïinjc*  coijr" 

et  vous  calculerez  enfin  scsx-f-e  »n  x  pour  servir  de  preuve 
ù  l'apération.  Cette  méthode  est  an  composé  de  celles  de  Li 
Caille  ,  de  Simpson  et  de  Cagnoli.  Elte  est  plus  directe  et  moiui 
loDZue.  Connaissant  :c,  vous  aurez. . 
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Cassini  s'arrête  à  cette  équatioa  ;  tkêi$  on  a. .  •  •  •> 

NX— sînNX       -     .  .    ,     .      N-i  «"?(*+!') 

SX  ^-^  sinz  ' 

""         sût  2        \'i.a,3         1.3.3.4*5.  /' 

Pour  avoir  f  arc  dont  cette  expreasion  est  le  sinus ,  il  faudrait 
7  ajouter  le  sixième  du  cube  qui  sera  toujours  insensible.  On 
pourra  nscttre  sin  ^  (  z  -^y  )  en  place  du  sin  x  ;  on  aura  la 
petite  différence  qui  peut.se  trouver  entre  ces  deux  derniers 
itci^  et  l'opération  se  rcduit  aux  formules  suivantes  ; 

Taiigij^  =  (f^)  tang  1  a. 

_  ^Bin^\(^z  +  y)  ^  e'  sin»  j  (g  +y  ) 
iia»sin  iso  5o4o  sin  z  sin  i"  * 


4a.  Ou  bien 

Sa  =  Si  sin  aôS  =  Si  sin  ACN  =  Si  sin  x\ 


êooc 


^-         Sa        e'sin'x  e^sm^x       ,     . 

Si  =-: — = ^ 5-rT"  +  ®^^- 

imx        i.â.ô  1.9.0.4.0. 


d'aOleurs 

-.,         QX  sin  a  sin  2 

'où  je  tire 

kg.  tan6:r=log  (7^7^^^;+  ^  Ci.u.3(e->.co»z); 

e*  sin*  X  \^\  f         ^'  *^'^*  ^ ^\" 

i.a.3.4.5(e+cosz)       *  \i.2.3.  (c  +  cosz)/  ' 

e''  sin*  X ,  / c*  sin^x \ 

*"  i.a.3.4.5.6.7  («+COS z)"'"\i.a.3.i.a.3.4.5.(H-c*>sz)*A 


a4S  ASTROIVOVTE. 

ce  qui  ae  rédiut  ans  fermidei  SBtTintes  ^ 
tins 


ttng  X  : 


lOg.  IM«  »;' =  kg.  t«g  *- +  (^  (;^^^) 

(KVnn^a/ \  /^  ain'  3/\ 
G  (e+cosz)/  \      90      /  • 

'^=1.6.h/„.,l,..»'     •■>&K  =  9.6377ai3. 

CeKe  Formule  a  M  miw  «oai  cctto  fixice  pour  la  Ew 
du  calcul  Fngaritfimiqne. 

Ces  diverse!  sotntiona  ne  sont  tpi'approcdnntÎTfllt  "OV'  < 
sont  exactes  au-deli  éea  dùtiitnes  de  aeeenda  poor  la  plot 
centrique  de  toutes  les  planètos  connues. 
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0  =  (î8Înf+taDgfO«na:--|tang*i  tfsînax 
4-  î  tang^  l  §  sinS  x —  etc. 

eb  sin  u        ^  (  i  —  c*)*  sin  u 
r  =  e82Jix:^ =3=— i i— *^,-^ 

CO6U  I-— eC06U 


sin  i  C09  i  sm  u 

.    ■  ■  ; 

i-*-9m  c  cet-  tt 


)  =a  tangi  f  sin  li+^tang^i  rsm  »!('-(*  etc. 

/  i  sîn  e  cos  f    ,  ,     \    . 

\i — ^bin  e  005  u  J 

ing»i  •  sin  fl  u+ 1  tang'  \  i^  sîa  3  u+  etc.. 

deux  séries  donneraient  réqjoation  d'à  centre  pour 

lais  il  faut  Tavoir  en  fonction  de  2. 

d*un  secteur  elliptique  décrit  d^n«  un  inetant  très* 

•  Y*  du  ;  Taire  du  cercle  circonscrit  décrite  dan»  le 

int,  serait  idz\  l'aire  elliptique  correspoodiante  est 

— 2CCOSU-I-  e*cos*7v)=i^'^(i— Qecosu+|e*4T^08au), 

\  sin*  e  — 2 sin  ecosu  +  isin^*  cos  au. 

' 

COS^  i 

de  ces  diverses  formules  pour  calculer  le  mouve- 
ire  vrai  des  planètes. 

l'équation 

(1— ecosu)* 
le  formule* 

cîa(i  +  aco8ii+  ico8  2M  +  ccos3ix-fi  etc.)^ 
Tintégration  ,  il  viendra 
~ii'\'a^\xiU'\-\^hùcL^ii  '\'\c sinSu  -f* etc. 
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Cette   équation   «  été   développée  par   M.    CagnoK  jo* 
qu'aux  cS;  il  a  trouvé 

+  (775^  ^7  *'"  9"- 
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fl'  cos  a  +  ^'  C08  au  +  c'  cosSu  -f-  ctc^ 
=  Aco8s-f  aBco822£-f-3Ccfrfl3£+ etc. 

Faites  sDCcesfiÎYeinent  ii=o,  u  =  i8o%  ce  qui  donne  en 
même  tems  £=0  ou  2  s=  180**,  vous  aurez  les  deux  éqiia-> 
tiont  suivantes  : 

û+y+c'-t-etcrs    A+aB+3C+ctc. 
-^'+y-Hi'-4-etc.=H— A+aB— 3C-fetc. 

y+J'+Z'+A'  =        aB+4D  +  6F  =  i  somme, 
û'+c^-l-  e'+ff  =  A  +3C  +  BE  +  7G  +  etc.  r=^  diffir. 

Différentîez  de  nouveau  deux  fois  de  /suîle  l'équation  (a) ,  en  y 

^bstituant  i  chaque  fois  la  valeur  de  -7-  ;  dans  Téquation 

qui  en  résultera^  faites  successivement  u=  o  et  u=  180** 
^s  aurez  deux  nouvelles  écpiations  du  même  genre  que  les 
précédentes;  en  continuant  de  même  vous  aurez  des  équa- 
tioni  an  nombre  de  b*,  8^  10,  la^  etc. ,  d*où,  par  Téli- 
BùosHon,  vous  tirerez  les  valeurs  des  coeiEciens  A,  B,  C^  etc. 
47*  M.  Lagrange  a  donné  une  méthode  plus  savante  ; 
H.  Oriani  Ta  modifiée  de  onanière  à  en  tirer  inéquation  al- 
g^briqiA^des  divers  coeiEciens:  mais  malgré  les  efforts  des 
plus  grands  géomètres ,  les  développemens  sont  d'une  ion^ 
gtttur  excessive.  Au  reste ,  ces  calculs  sont  faits  et  vérifiés  ; 
ywi  la>Connnle  numérique  de  M«  Orianî. 
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I 

a        \       8         193         93(6    y 

,  /laS  5      4375  A  ■ 
^  \38rf         9a j  a    / 

\8o  140    / 

,  1G807  T  ïa8  .       «     . 

+46S8S^^*7"-57g«*co8  8u+etc. 

^J.  M,  Oriani  Ta  donn  je   en  fonction  d^  z  : 

(3       5  3*        7  3^         3^'     \ 
,  /  53    .      7.5*  ,  ,     56      \       _ 


=M! 
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5o.    Par   les   inÉmei  moyeai ,    )'ai  cborché    l'expi 
i  I05  V  : 
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trocédis  semblables, 

1  de  cette  dernière  formule^  vous  ferez  une  table 
les  différences  de  degré  en  degré  de  z^  à    com- 

Iculerez^  par  la  première,  les  premières  différences  de 
,  en  commençant  à  zi^o.  Vous  remplirez  les  intet- 
moyen  de  la  table  des  secondes  différences, 
ftsiso,  £=^0;  quand    fiz=i8o%  £=o;  en  para- 
is deax  points ,  on  arrive ,  par  des  chemins  con- 
la  valeur  de  £  pour  go®;  on  trouvera  la  même 
l'on  a  bien  opérf ,  et  toute  la  table  sera  vérifiée. 
hode  m*a  complètement  réussi  pour  Mercure, 
veut  interpoler  ensuite,  de  lO  en  lo^,  on  le  pourra 
mules ,  2i£  et  A*£ ,  qui  seront  alors  bien  plus  conver^ 
aroe  que  ^AZ  sera  de  5'  an  lieu  de  3o'. 
irez  de  même 

4aHin^iàzco9{z+ùz)+4^HinlùzcoBa(z'^  f As) . 

is  les  recherches  précédentes  entreprises  pour  ar- 

alcul  de  la  marche  inégale  du  soleil  dans  son  el- 

s  avons  pu  prendre  pour  unité  le  demi-grand  axe 

s,  et  nous  continuerons  de  faire  de  même,  quand 

rons  du  soleil;  pour  les  planètes,  nous  appellerons  a 

rand  axe  »  b   le  demi-petit  axe ,    et  nous   aurons 

I ,  l'excentricité   e  =  a  sin  e, 

g  est  l'angle  formé  au   sommet  du  petit  axe  par 

recteur,  ou  CDS  (Eg.  77).  On  nomme  paramètre 

ordonnée  qui   passe  par  le  foyer.  Soit  aj/le  pa- 

lous  aurons  la  valeur  de  p  en  faisant  u=±:o  dans 

a  cos*  e  , 

V  =  . =  acos'c. 

1— asmt  cosu 

il  s*agit  du  soleil,   il  est  indifférent  de    compter 

supérieure  ou  inférieure.  Pour  les  planètes  et  les 
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comèt«i  Burtont,  il  convient  (la  comptur  d*   l'i^ttids  ii 
rîcure  ;  alors 

*=:x-^e  aox,       V  =;  I  — «coa:c:s     .    .      .  ■— , 


53.  Pour  trouver  l'anomalie 'moyenne  clans  une  ellipfcq 
conque ,  nous  aurons  recours  à  ta  troiaième  loi  au  Kéf 
qui  dit  que  lea  carrés  des  tema  sont  comme  les  cnb» 
àemi'iaei,  ou  J  :  o'»  ::  T  :  T". 

Soit  pour  le  soleil  o'=i  et  T  =365,a5fi364,  tmu 
le  soleil  emploie  à  revenir  au  même  point  du  ciel ,  noa»  au 

a'  =  ^  et  T=o',.365,a5S334. 

T  sera  le  tems  de  la  rérolutionj  toit  ns  la 
diurne  moyea , 
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ïr'— «=:  180®—  aasinu  —  acsinSu, 
f        180®— (a'—»)  =  fuisinu  +  2csîn3tt  +  etc., 

180**  — (Ç'  —  Ç)  =  -aa  sin  v  +  flc  rin  3i/ , 
îSoft— (»' — ») — (Ç'— O  =  aa(8inM+8ini/)+ac(8in3a+8in5i') 

=  4asin^  (u  +  v)  cos  }{u  —  v) 

+  4^8inJ(a  +  v)cos|(u  —  v), 
(z'—zy—iX'—O  =  4asmUu  —  v)  cos  i  (u  +  v) 

+  4c  sin|  (u  —  v)  cos|  (u  4*  v). 

Divisant  h  première  de  ces  équations  par  la  seconde , 

{4a8in  î  (u+v)cosi  (u — u  )  l 
4-4g8ip|(«+^)co»l(""-i^)/ 
(*'— *)— OT— 0     ~f    4a8inK»— *')co8i(u-H/)î 

-sin  \  (tt+i')co8 1  (a — \i) 

^_^      o«\    •    /      «v  ain  ^  (m+  t/)coa  -j  {u+v) 

"""  c 

-  sin  I  (u+v)cos  I  (w— 1/) 

i  4-? 

sin  i  (u — i/)co8  i  (tt+v) 

=  tangi  (M"»')  cot  (u — v)  ; 

cv  *-  est  insensible . 
a 


) 


R  — (r— F)— (ô'— 9)*      «,        N 

(T— T)  —  (ô'— 9)  ^  *  ^  ^  ' 

omettant  le  tems  R    de  la  révolation  pour  36o^,  et  les 
iiUtfvalles  en  tems  au  lieu  des  anomalies  moyennes. 

Si  T'  et   T  sont    les  tems  de»  deux  équinoxes ,  fl'  et  S 
^«oxdes  deux  solstices,  {  (u — v)  =45°,  et  tan§;i(u— i/)=i. 
Connaissant  u  et  v  ^  vous  aurez  aa  et  ac  par  les  deux  équa- 
primitives. 
55.  2— u=:£;    donc    J2  — ^u  =  JE;  mais   à  Tinstant 
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où   l'équation  est  la  plus  grande,  (iE=:0;  donc   de:sat\ 


—  y. — 

C.-.05    ' 

ecoitt  =  Ci 

-O'. 

+  i-r''  + 

.iÂ«'  +  «l= 

_  4  _ 

(.-.■)' 

0— e-)ï— (i+pcosx), 

coi3;  =  —  Je  —  j-le^— î-i  y^e*  4-  etc. ; 

ùsiilte  qui.'   v  est  un  angle  obtus ,  u  un  angle  aign: 


Soit       x:=30' 


TN  . 
^_NP_      TNsinNCM  jjçrinNCM 


MP     MT—TNcosNCM"        TN       Z~ 

1— Ulïcoa  NCM 

.  e  gin  u 

"""  1  —  €  C08  U^ 

tfT  =  em  II  4-  i  e^  flin  a  u  +  3V  un  3tt, 

m  foyer  sapériénr 

FM  =  FTM  +  FMT=tt+aNMT 

=  u-f-aesiBtt-f^^e'smûu  -f- 1  e' sifi  3  u  ; 

x::r:u-4-  ae«in  a+i  ^  sin  a  zf-^-y  e^siaSu, 
—  «=^e*«ina  u  +  ^c'sin  Stt. 

l'errear  de  Flijrpothèse  ellipti^e  vimple  ;  elle  irait  A 
nr  une  ellipse  doiit  l'excentricité  serait  o,a5;  «lie  ne  va 
y  pour  le  soleil. 

e  point  M ,  menez  M{  perpendicvlaire  i  MN  ^  Mt 
angente  à  Tellipse ,  donc 

=i:90*  — «sin  u  — î  c*sîn  au  — J  Ain  Su— -etc. 

MT  est  XïTï  angjle  aigu  dans  la  pretnîire  moitié  de  Tel- 

epuifl  Tapogée  jusqu'au  périgée  ;  il  est  obtus  dans  Tautre 

Donc  dans  l'ellipte  le  monveitient  doit  s'accélérer  ^ 

stance  dimiimer  dans  la  première  moitié  ;  le  «nouve- 


on  centripito  qei  -«tlja.VwCn.  -Itiii.  KippOMiii  que  k  &m 

prénndn,  U  pUnita  ./tty^inflr»  tto  j«.  tàypl;,  J|i,^a^b« 
■en  pliu  gnodo  qiif  eeUe  d'nn  Midt,  Tai^,  aa^liiidk 
nsttrdrôh,ydsnendM«ga;  b  dbtioM 'dlitilîàinjtHTAp» 


Temeot  ■'iceélàrpra.  c'nt-.  t;p  <ni  «tara  du*  1' 
périhélie;  mai*  à  fore*  "de  •'■océI6rer,'I« -»'»'' 


i<nf* 


!«.  farw  tangentielle  qui  étôt  un  pra  plui  petit*  ifM^  fiM 
attractÎTe,  conmencen ik  j^mdn  1^  deiraij  itdi4W||ï|H||* 
IMoSen,  r«Dgle  dai4aBdi«.«]lhM,  )•  wnrtvMRt  «itlHt 
Iniqu'i  c»  qn'à  Taphélie  il  KHt  redannn  ttl  qu  Is  fiaiM  tn- 

gentielle  sera  de  nouveau  inférieure  à  la  force  attraclire; 
ainsi  l'atlractioa  combîaée  avec  uoe  Force  tangentielle  un  p«a 
moindre  Fait  décrire  une  ellipn  à  la  planète  ;  mais  san*  qua 
l'attraction  cesse ,  les  distances  décraitront  et  croitiont  alter- 
nativement ,  le  mouvement  s'accélérera  et  »e  retardera. 

Ainsi,    pour  que  le   soleil  décrivit  un  cercle,  il    faudrait 
que  la  force  attactive  a ,  que  la  terre  exercerait  sur  lui ,  fût 
"  est  le  mouvement  horaire  r 
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parties  de  Vellipte  ;  c'est  un  fait  qtae  le  mouvement  est  al- 
natiyemeiit  trop  grand  et  trop  petit  pour  que  le  soleil  se 
lintieone  i  la  même  distance  de  la  terre  ;  il  s'éloigne  donc 
sa  rapprodbe»  la  conséquence  est  nécessaire. 
>ci  répond  aux  objections  de  Bouilland  »  qui  reprochait  à 
iplet  d*avoir  donné  au  soleil  une  force  attractive  dans  une 
tttié  de  l'ellipse»  et  une  force  répulsive  dans  l'autre  moitié, 
force  attractive  existe  toujours  ,  mais  elle  est  tantôt  do- 
uante et  tantôt  dominée  ;  elle  domine  quand  elle  est  réel- 
aent  plus  faible ,  mais  c'est  qu'elle  est  relativement  la  plus 
te  ;  elle  est  dominée  quand  die  est  réellement  la  plus  forte  » 
ja  c'est  qu'elle  est  alors  relativement  la  plus  faible }  elle  ne 
îe  que  d'une  manière  insensible,  la  force  tangentielle ,  au 
atraire ,  varie  bien  davantage  :  ainsi  tout  est  expliqué,  c'est- 
lire,  f^ue  les  effets  observés  dépendent  d'une  combixtaison  qui 
st  nullement  impossible  et  dont  l'existence  est  prouvée  par 
k  effets  mêmes. 

S8.  Après  cette  théorie  générale  des  monvêmens  elliptiques^ 
ournons  an  soleil. 

«es  distances  au  foyer  sont  égales  à  pareilles  distances  an* 
lires  de  part  et  d'autre,  soit  de  Tapogée,  soit  du  périgée, 

(Toe  Y  =  — r — ^—  :  quand  les  distances  sont  égales,  les 
^  i+ecosu'*  ^       '    . 

êtres  apparent  sont  égaux  ;  ainsi  quand  on  aura  observé 

diamètres  éc^aux  en  deux  points  dilFérens  de  Tellipse , 

conclura  que  dans  le  milieu  de  Tintervalle  le  scdeil  a 

par  l'apogée  ou  le  périgée  ;  à  égales  distances  de  l'apogée 

péjrigée ,  les  niouvemens  horaires  ou  diurnes  sont  égaux  ; 

,  abdz      .    .  , 

us  avons  vu  que  du=i  -^f^;  ainsi  quand  nous  aurons 

\  des  niouvemens  diurnes  égaux  en  deux  points  de 
,  nous  en  conclurons  comme  ci-dessus  le  tems  et  lelieu^ 
'aiiogée ,  soit  du  périgée. 

1  répétant  aprèb  6co  ans  des  ob«er\'ations  équivalentes, 
ius  s*aperçut  que  Tapogée  du  soleil  avait  un  mou" 
propre    de   ii  à  la''  par  an,    suivant    l'oirlie  dee. 

17-. 
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•ignesjl'équinozerétrogradedeSa',!  par  an.  Ainsi,  la  distan 
de  l'apogé*  à  l'équinoxe  augmente  de  69*  par  an. 

La  méthode  des  anciens  pour  trouver  à  la  foin  l'excentrid 
et  l'apogée,  supposait  des  observations  distantes  de  six  mois, 
l'apogée  fixe  ;  elle  ne  poavait  donner  le  lisa  de  l'apogée  qi 
quelques  secondes  près,  pnisqu'en  six  mois  l'apogée  m 
avancé  de  Si".  D'ailleurs  cette  méthode  supposait  l'épicyi 
ou  l'excentrique ,  qui  ne  sont  pas  la  vraie  courbe.  Voici  v 
méthode  dont  la  première  idée  est  due  à  Kepler  ,  maii  1 
a  été  perfectionnée  par  La  Caille. 

60.  Vers  le  maximum  les  variations  sont  insensibles  ;  ai 
le  mouvement  apogée  est  sensiblement  le  même  pendant  p' 
■ieurs  îohib.   Il  en  est  de  même  du  mouvement  périgée. 

On  a  observé  Je  soleil  en  B  vers  l'apogée  (fig.  80}.  Soit  a 
mouvement  diurne  apogée  et  x  le  tems  qui  a  dâ  s'écouler  ji 
qu'à  l'apogée,  T-f-  x  sera  le  tems  du  passage  par  l'apogée 
ax  sera  l'arc  AB.  TTB  -^ax  on  B+ax  sera  k  toof^tu 
de  l'apogée.  '  - 

Vers  le  périgée ,  vous  obserrerez  la  longitnde  C  on  Tl 
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y= — *^ — 

•^  ma  m 

""    -  ma:=îr— a  * 

Car  le  tems  da  périgée  =  T'  +y  , 
le  tems  de  Tapogée  =  T  +  ^  « 

i  révolution =  T— T  +  (  J^—  x) , 

^  — x=JR4.T  — T. 

Nous  connaissons  B^C,a,  T^,  T  ,  «*  —  a ,  si  nous  connais- 
abns  R  ,  il  ne  nous  manquerait  rien  pour  connaître^,  x=T^ 
— T  +y —  ï  R  j  ax ,  longit.  A  =  B  +  or ,  c'est-l-dire  la 
longitude  de  Tapogée  dans  la  première  observation  »  celle  de 
p :s  i8o*  +  x+  6"  ;  'enfin  T'+y  et  T  +a:  les  tems  des  deux 
passages,  et  le  problème  serait  résolu.  Or  36o*  — Bo'^yi  : 
36b^+  11'»  8  ::  durée  de  Tannée  tropique  :  tems  de  la  révo- 
lation  da  loleil  sur  son  ellipse  =R= 

(^t^odJ   9    j  (365^  5*  49'  Si^'jS)^  nous  trouverions  ainsi 

Rdb365/fi*  iV  m"  et  1  R=  i8a/  i5*  5'  lo". 

En  effet ,  il  est  évident  (que  le  soleil  partant  de  Vapogée  A 
pour  y  revenir  y  aura  à  décrire  36o°  plus  les  i  l'^^B  de  mouvement 
de  l'apogée  en  un  an  ;  tandis  que  pour  revenir  àTéquinoxeil  n'a 
à  parconrir  que  SSg^  5()'  g" ,9  \  les  tems  sont  proportionnels 
aux  espaces. 

bdz  bdz  i&r(i4^y_(i-.eVl 


JL  X 

4ebdz         '4edz{  i  --e*)  ^ 4e&(i — ey__    é^ed%  ' 

g.    _(i  -e)\     /    y    \_       bdz      (i—e'Y 


/    ar    \_     Ma      0— e' 


ir— a  4^ 

Çi-^e'r  (1— e'>^  ^  Çi-e')*  _(i— <??(>+ ^)l_0+c)^ 
(i— e)*.4e  4eii—ey~     (1— c)\4«  4« 
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Lei  nxAiVMiMns  aïk^a  et  périgiiB  nmaent  donc  pow  do»" 
ner  une  idia  de  l'excentncité. 

L^BurrttiOn  du  dUàiètréi  fiortit  un  antre  îo&fi^  Soit 
â  la  diimètn  «pogM,  D  la  dlamètèa  pit^&e,  /  It  iB>- 
inMra  lÊÊÊijftia. 


d=- 


•+•' 


•'=^.- 8=r^  « -§^ 


Cm  La  ptui  grands  tqAittion  a  Ked  daù  W  Âhfat  ptèdi 
de  l'ellipse,  où  du  =  dï;  là  SUFiretiea  ahtfe  lei  daoî  Kw- 
tudes  donnerait  le  double   de  Ta  pliu  grande  éliùaiaà>  M> 

aurait  dans  l'une u  ^^  Z  —  E  . 
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(&'— Z)  —  x8o'  =  Mcos^  (u'-f-Ei)  4-  accosf  (i/+zi) 

Z'— Z— 180* = flaco«i'(tt4^)  -^  sceoif  (ti+uV 

s= -^  aa  sin  u  — •  ac  co8(970*-f>Stt) 
=— -  sa  fin  u  «^  ac  nn([^6o°— -  ^170  W3u} 
= — aasinu-f-^AinC^o^-T-Ski)^ 
= — aannu-f-flccosStt^ 
aa«mtt=:  180'  — (?'— Z)i 

a  =  90*  — i(Z'— Z)- 

64.  Si  l'on  a  quatre  observations  distantes  deux  i  deux 
de  i8o%  oa  a 

sa da  a  ztx  iSôP  ^  ^'~J0  y 
aasîn  v  =  iSo*—  (Ç'—  0  *     ' 
aa(sinu  +  sinv)  :^  36o''—  (Z'— Z)  — (Ç'—Ç)* 
aa(sinv— sinu)  =  (Z'— Z)  —  CT— 0  > 
i(fltbKH-«*)cosi(v— u)  =  36o«  —  (Z'— S5)  —  (f— Q  ^ 
<«bJ(i^-u)cos4(H-u)  =s=  (Z'— Z)  —  (C— 0  . 

car  les  différences  de  longitudes  observées  Mût  égales  anx 
âfférencés  d'anomalies  -f-  le  ttoavetnefit  de  fàpôgée  dans 
J  intervalle.  Mais  si  les  quatre  obéetvations  sont  deiix  Aquinoxes 
et  deux  soktices. 


V  =  ta*  —  A ,       H  ^  o* 


-P«6^)=^^^^^V«i-'^*A 


sS4. 

-A,- 

ÎCH-")=i(90°— A  +  O  — A)=l(90*-aA)=^-A, 
L'_L  +  3i'  =  90"+3i'. 

en  mettant  lu  tenu  au  Ban  d»  area  d'auotnali*  nojaut- 
R  eRt  ici  la  révolution anomaliMïqae du  •oleil.SGS'S' 10^ a/, 
T  vtT  les  tenu  des  deux  fijjiàaoïts ,  V  «t  8  cane  dM«b- 
tices.  On  anra  donc  le  Ueu  de  l'apogAe ,  «prAa  qnoi  la*  dm 
équadtuu  primittTes  donBcront  04  =  4'. 
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Comparaison  du  système  qui  fait  mouvoir  la  jelèii^ 

:elui  Qui  fait  tourner  Ut  u-riv  autour  du  soUil 
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tout  lea  jours  dans  nn  carrosse  ou  dans  nn  bateaa  qui  va  ra- 
pidement entre  deux  rangées  d'arbres?  Quoique  l'observateDr , 
dus  ce  cas,  ne  doute  en  aucune  façon  de  son  propre  mou— 
Tcment ,  il  a  peine  à  se  défendre  de  l'erreur  qui  le  lui  fait 
attribuer  aux  ambres.  Cette  illusion  serait  bien  plus  forte  en- 
cart, si  le  carrosse  ou  le  canot  était  moins  borné,  et  Ton 
conçoit  qu'elle  pourrait  être  invincible  si  ce  vaisseau  était  la 
ttne  qni  nous  emportât  tous  d'un  mouvement  commun  et 
fort  doux.  Noos  né  douterions  pas  da  notre  repos  ni  de  celui 
de  la  terre ,  et  les  mouvemens  des  corps  extérieurs ,  c'est- 
i-dire  des  astres ,  nous  semblerdent  très-réels,  quoiqu'ils  na 
fusent  qn'apparens.  II  n'est  donc  pas  impossible  que  la  terra 
Hit  en  effet  pour  nous  un  vaisseau  qui  nous  entraînerait  dan<i 
l'espace,  on  comme  un  ballon  qui  serait  emporté  dans  l'air. 

3.  Lea  vo]rages  autour  du  monde  ont  prouvé  que  la  terre 
«ttiphériqae  et  qu'elle  n'est  soutenne  sur  rien,  qu'elle  est 
coDinie  le  ballon  qui  nage  dans  l'atipogphère.  Indifférent  à 
M  mouvoir  dans  un  sens  ou  dans  un  autre ,  il  reçoit  toutes 
les  directions  que  lui  imprime  une  cause  quelconque,  et  unu 
•Konde  force  qni  se  combinerait  avec  la  première  pourrait 
loi  faire  modifier  son  mouvement  et  sa  direction. 

4-  Entre  denx  hypothèses,  dont  l'une  se  présente  naturel- 
Idunt,  et  l'autre  qui ,  à  l'examen,  acquiert  plus  de  proba- 
bilité, nous  n'avons  que  les  phénomènes  qui  puissent  nous 
détcnainer.  Voyons  s'ils  s'expliquent  également  bien  dans  les 
dm  lyitèmes. 

S.  Soit  C  ]a  terreau  centre  du  monde  (fîg.  8l),  5  le  soleil. 
^ décrit  aoton^ d'elle  une  ellipse  aST,  T  le  premierpmntde 
l'idîptiqne  on  une  étoile  dans  l'écliptiqne  même  ',  la  terre  verra 
k  soin)  S,  qui  lui  paraîtra  répondre  au  point  Ede  l'écliptique; 
hloo^todevraieet  apparente seral'angle  'rCE=Q. 

6.5opposonslesoIeilimmobileenC,  etlaterreenTdécrivant 
«itoiir  du  soleil  l'ellipse  aST  ;  la  terre  verra  le  soleil  C  sur  le 
nfon  TCSE  répondre  exactement  au  même  point  £  del'écli^ 
ti^;  mais  la  longitude  apparente  sera  l'angle 

TTE=rCE=:TrC  =  Q— TYC; 


ASraONOlBE; 


5  lin© 


-Q" 


ainii    la  longitude  apparente  sera  )^U 

Dans  la  première  moitié  de  l'^cliptiqne ,  tTE  >era  plm  peh'f 
que  la  longitude  vraie  ,  et  dans  la  deuxième  moitié ,  elle  sert 
plus  grande  ,  parce  que  sin  Q  aura  changé  de  signe. 

7.  On  n'a  point  remarqué  cette  inégalité  annuelle  dans  la 
longitude  du   soleil  ;  il  faut  donc,  ou  que    U  terre  occv^ie  1« 
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qtte  nous  disons  des  points  équinoziaux ,  nous  le  dirons 
KMBti  soliliciaiix;  quand  la  soleil  nons  paraîtra  occuper 
t  eea  points ,  c'est  qoe  la  tem  occupera  l'antre.  Si  le 
p«r^t  de  aS^  sS"  au-dessus  de  l'Equateur  »  c'est  que 
nre  sera  de  n3*  118^  au-dessous;  il  en  sera  de  même 
un  antro  angle  quelconque. 

Ceci  «et  pour  le  centre  de  la  terre  ;  voyons  ce  qui  arri- 
pour  la  sorfiice. 

it  PEP'Q  (fig.  83)  le  méridien  céleste,  P,  F  les  deux  pôles, 
l'équattur  céleste.  Pour  que  le  soleil  qui  occupe  le  centre 
sphère ,  nous  paraisse  en  L ,  aS*^  s^  au-dessus  de  Té* 
nr,  il  £iut  que  la  terre  soit  au  point  opposé  T ,  93*  aS' 
■BOtti.  Soit  Tp  l'axe  de  la  terre  parallèle  à  FP  ;  la  dî»- 
pdairte  du  soleil  nous  paraîtra  pTS  =  66*  3a'  ss  90""  — 
B^;  la  distance  de  la  terre ,  vue  du  soleil  au  pôle  P,  sera 
=SC^  +  «5*ay  =  i8o«— j[/rS- 

:  mois  après ,  la  terre  sera  en  L  ;  la  distance  polaire  du 
s«nipLS=9o*'4-a3*a8'=i8o»  — reL. 
point  o  de  la  terre  verra  le  soleil  à  son  zénit  :  et  ce 
aei  dans  l'hémisphère  austral ,  au  lieu  que  dans  le  pre- 
eaa ,  €/  était  dans  l'hémisphère  boréal  ;  ainsi  les  obser- 
issolsticialesiûpnt  expliquées  aussi  bien  que  les  équinoxe?; 
ni  eera  successivement  à  90^ — 93*  98'  et  90*-}-  oIS"  aV , 
poorrait  conclure  immédiatement  qu'il  doit  avoir  suc- 
•mant  tontes  les  distances  intermédiaires.  Mais  soit  T 
(4)  la  terre  en  un  point  quelconque  de  son  orbite ,  la  dis- 
polaire sera  pTS=  180* — PTS,  et  la  déclinaison  du  soleil 
i'SV  =  EST.  Le  soleil  nous  paraîtra  toujours  avoir  la 
laiaon  égale  et  contraire  à  celle  qu'aurait  la  terre  vue 
[eil  ;  les  phénomènes  des  différentes  saisons  s'expliquent 
paiement  bien  dans  les  deux  hypothèses  ;  il  suffit  pour 
{ue  dans  son  mouvement  autour  du  soleil ,  Taxe  de  la 
soit  toujours  parallèle  à  Taxe  céleste  PSF  ;  et  daas  le 
quelle  serait  la  cause  qui  détruirait  ce  parallélisme  >  si 
re  se  meut  dans  un  milieu  non-réeistant^  dans  un  vide 

r? 
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jo.   La  terre  tournant  en  a4   henrea  autoar  de  cet 
présentera  successivement  sea  deux  hémisphères  au  soldl  qd 
en  éclairera  toujours  un,  tandis  qae  l'autre  sera  dan*  lei té- 
nèbres ;  la  nuit  succédera  réjiulièreruent  au  jour  :  la  terre  lOiB-  ,. 
Dant  en  365  j.jours  autour  du  soleil ,  nous  verrons  tes  taiiau  ;. 
se  succéder  dans  l'ordre  qu'on  observe  elTectivenieiit.  ' 

1 1 .  Tout  est  à  peu  près  égal  jusqu'ici ,  ou  s'il  y  a  une  diffé-  \, 
rence,  c'est  que  l'bypothése  du  mouvement  de  la  terre  lavM  I 
en  repos  des  milliards  d'étoiles  qui,  sans  ce  inouvemenl,  le-  ! 
raient  obligées  de  circuler  toutes  en  s4  heures  antonr  it  la  • 
terre  avec  des  vitesses  qui  étonnent  l'iniagination  ;  oiaîs  voiU  ' 
une  autre  raison  de  préférence.  Nous  avons  vu  par  les  mou- 
\emens  des  étoiles,  que  le  pôle  de  l'équaieur  doit  tooraercn 
26000  ans  autour  de  l'écliptique  j  ce  mouvement  est  si  lent,  , 
que  le  parallélisme  de  l'axe  de  la  terre  n'en  est  pas  altéré  ^0-. 
siblement  dans  l'espace  de  quelques  heures.  Au  lieu  de  sappOMi 
un  parallélisme  absolu,  supposons  que  l'axe  de  la  terre  aitni 
mouvement  cônicpie  autour  d'un  axe  parallèle  à  l'axe  de  l'écBf 
tique,  et  ce  luDiivenient  insensible  expliquera  tous  les  cfatD-  1 
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la  monvement  de  prëcession ,  qui  n'est quecle  âo'dansla  re- 
lu pôle,  l'axe  delà  terre  paraît,  dans  saréyolatîonannuelley 
àtt  tonjonn  an  même  point  du  ciel;  cependant  il  est  certain 
i  la  terre  tourne  autour  du  soleil ,  dans  un  cercle  dont  le 
I  est  de  plus  de  3o  millions  de  lieues ,  le  pôle  de  la  terre , 
crÎTant  ce  cercle  immense ,  devrait ,  au  bout  de  6  mois , 
idre  &  un  point  du  ciel  éloigné  de  plus  de  60  millions 
sues  du  point  auquel  il  répondait  d*abord. 
,  qnelle  apparence  qu'un  déplacement  de  plus  de  60  mil* 
de  lieues  soit  insensible  à  nos  yeux  ?  Il  Faudrait  en  con- 
:  qae  ce  cercle  annuel  dont  le  rayon  passe  3o'  millions 
eues  >  ne  serait ,  pour  ainsi  dire ,  qu'un  point  ma^théma- 
!  y  en  comparaison  du  diamètre  de  la  sphère  céleste  (7)»^ 
••  Soit  TRE  (fig.  85)  le  cercle  que  la  terre  décrit  autour 
oleil.  Taxe  prolongé  Tp  ira  marquer  dans  le  ciel  le  point 
épond  le  pôle  :  six  mois  après ,  la  terre  sera  en  E ,  l'axe 
ongik  aboutira  en  f/  ;  il  faut  donc  que  l'arc  Pp'  soit  in- 
Ibla,  que  Tangle  TPE  ne  soit  pas  de  deux  secondes.  Or 
S=s»SPT  et 

own      TS       So  millions  de  lieues       ^        - 
taiigSPT  =  ^=s — =  tangi'; 

c  SP=5o  millions  cot  i'=6i88ooo  millions  de  lieues ,  en 
posant  TS  =  3o  millions  de  lieues  et  la  parallaxe  des 
[es  de  i'.  Ainsi  l'étoile  qui  n'aurait  qu'une  seconde  de 
illaze,  serait  à  plus  de  six  millions  de  millions, de  lieues 
a  terre. 

4.  Cette  conséquence  nécessaire  a  révolté  d'abord  le  plus 
id  nombre  des  astronomes ,  mais  ils  se  sont  familiarisés  peu 
lu  à  cette  idée  qui  n'avait  contre  elle  que  sa  nouveauté. 
1  est  certain  que  la  terre  n*e8t  qu'un  point  imperceptible  en 
iparaison  de  la  distance  des  étoiles  ;  les  anciens  et  Ptolémée 
•même  sont  convenus  de  cette  vérité.  Il  efit  prouvé  par  des 
enratîons  certaines,  que  la  parallaxe  du  soleil  n'est  pas  de  9"; 
ajon  du  globe  terrestre  est  donc  à  la  distance  du  soleil,  envi- 
t  comme  le  sinus  de  g''  est  au  rayon^  ou  comme  1  laSooo  en«- 
>ii.  On  était  accoutumé  à  regarder  la  terre  comme  un  point 


'"As 
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nd  9  au  nord  on  à  l*occident  »  et  elle  doit  être  firappée 
[•  mur  A  elle  est  tombée  à  Torient. 
L  On  «)ootait  maladroitement  que  si  on  laissait  tomber 
>#alet  du  haut  d'un  mât  quand  le  navire  est  en  monye- 
t,  il  n'arriTerait  pas  au  pied  du  mât;  on  invoquait  une 
•rience  qu'on  n'avait  pas  faite»  et  qui  depuis  a  été  répété* 
bre  de  &hs.  Toujours  on  a  vu  le  corps  pesant  tomber  au 
dm  mit ,  comme  si  le  vaisseau  eût  été  en  repos.  L'expli- 
NI  que  l'on  donnera  pour  le  vaisseau  servira  de  même  pour 
trr«  :  cette  explication  n'est  pas  difficile, 
a  pierre  placée  au  haut  de  la  tow>  participe  commis  la 
an  mouvement  de  la  terre  ;  ce  mouvement  acquis ,  elle 
uiaenre  tant  qu'il  ne  sera  pas  détruit  par  une  cause  quel- 
pw.  La  pierre  y  en  tombant  »  est  animée  de  deux  forces , 
I  qui  la  fint  persister  dans  le  mouvement  qu'elle  a  reçu, 
N  qui  la  fût  approcher  de  la  terre }  elle  doit  donc  avancer 
CM  la  tour,  d'occident  en  orient ,  pendant  tout  le  tems  de 
bute  9  et  elle  doit  tomber  au  pied  de  la  tour. 
)•  Après  avoir  ainsi  pleineme^nt  satisfait  à  l'objection ,  on 
Nlln  tirer  de  cette  expérience  môme  une  preuve  du  mou- 
mat  de  la  terre ,  et  l'on  a  dit  :  la  pierre ,  au  haut  de  la 
\  décnt  un  cercle  plus  grand  que  celui  qui  est  décrit  par 
iad  4a  la  tour;  elle  le  décrit  en  un  tems  égal  ;  elle  a  donc 
4a  vitesse  que  le  pied  de  la  tour ,  elle  doit  donc  tomber 
MU  plus  à  Torient  ;  et  comme  on  connaît  aujourd'hui  les 
Bosions  de  la  terre  et  son  mouvement  diurpe  ,  on  peut 
nier  de  combien  la  pierre  doit  s'écarter  de  la  tour  vers 
ent.  La  conséquence  est  juste ,  mais  cet  écart  ne  peut  être 
de  quelques  millimètres. 

uspendez  au  haut  de  la  tour  un  fil  chargé  d'un  poids  ;  après 
Iques  oscillations ,  il  s'arrêtera  en  un  point  qui  sera  le  pied 
a  perpendiculaire.  Marquez  ce  poiot,  remontez  le  poids , 
ûssez-le  tomber  librement  de  ce  même  point  de  suspension  : 
tombe  à  l'orient  du  point  marqué ,  la  terre  tourne }  s'il 
abe  sur  ce  même  point ,  la  terre  est  en  repos.  Cette  expé- 
noe  a  été  tentée  à  Bologne ,  par  M.  Quglieaùui  ;  en  Aile- 
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niagne ,  par  M.  de  Benzbnberg;  en  Hollanda ,  pir  1 

et  Heyneberger.  Le  réinltat  le  plus  cAortant  a  M  1 

à  l'idée  du  mouyemeot  de  la  terre  ;  mais  TMcpéiûacB  «  Afeié 

des  TBiîations  comparables  A  la  quantité  abioltle  ^  ttlUli 

déterminer,  et  qui ,  «uivant  le  calcul  de  M.  Laplacé  ,  n  d»> 

vaitêtre  que  de  3",o9,ouo'*'*o87datulende; 

suivant  la  hauteur  du  p6le  dans  le  lieu  de  l'ezpiilaiMi 

90.  Ces  variations  ont  prouT^  Combien  e 
délicate  et  difRcile  :  la  moindre  ap'tatiott  dans  l'air  p 
ment  produire  une  déviation  supérieure  i  l'effat  a 
)a  chute  des  corps  est  telleiuent  rapide  ,  qu'il  est  fort  dilficile 
de  trouver  des  hauteurs  assez  considérable»  pour  que  l'efFel 
soit  sensible  ,  et  qu'il  ne  soit  pas  troublé  par  l'agitation  de  l'at- 
mof  phère.  La  manière  dont  on  laisse  tomber  le  ptnàa  peut  lei 
donner  une  direction  un  peu  oblique  :  on  a  esMyé  divers  pT> 
cédés,  on  a  brûlé  le  iil  de  suepension ,  au  lieu  de  le  caapcr, 
mais  aucun  moyen  n'a  donné  de  résultats  réritablenient  uni- 
formes.  On  ponge  à  répéter  l'expérience  ,  mais  elle  présente 
des  dilIicuUta  peut-être  insurmontables. 
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t  de  plus  de  dix  millions  do  mètres  f,  et  le  Tolome  dn  soleil 

lus  d'un  million  de  fois  celui  de  la  terre. 

.  La  parallaxe  dn  soleil  étant  de  V^j,  r  le  rajon  du 

B  terrestre ,  ir  la  circonférence  dont  le  rayon  est  i'^  £  la 

loférence  de  l'équateur ,  E  =  fxnr, 

i  circonférence  du  grand  cercle  que  le  soleil  décrirait  au- 

da  la  terre ,   serait   .    p,  ■■  ;  il  décrirait  ce  cercle  en 

sin  o  ^7 

,a564  onYiron ,  le  mouvement  du  soleil  autour  de  la  terre 

■^  de  tems ,  serait 

3e5,a564  X  86400 x  8^7  sin i' " 5<^5"  94. 

qne  grand  que  puisse  paraître  ce  mouvement  de  révolu- 
annoelle  »  il  est  bien  peu  de  chose  en  comparaison  du 
remant  diurne  qu*il  faudrait  attribuer  au  soleil ,  si  la  terra 
lomait  pas  sur  son  axe.  Nous  voilà  donc  comme  fortén 
mettra  la  rotation  de  la  terre  en  04  heures  autour  de 
ixe  ;  nous  pouvons  de  même  la  chai^ger  du  mouvement 
rvolution  de  SoogG  mètres  par  seconde ,  pour  Tépargner 
oleil  qui  est  plus  d*un  million  de  fois  aussi  gros. 
.  Ce  mouvement  si  rapide  de  la  terre  a  de  quoi  effrayer 
gination ,  mais  nous  avons  la  preuve  qu'il  existe  des  mQu-^ 
ma  plus  rapides.  Nous  verrons  que  la  planète  Vénus  est 
pe  aussi  grosse  que  la  terre ,  sa  vitesse  angulaire  sera 

y  étant  celle  de  la  terre  ^  et  a  le  demi-grand  axe  de 
pea  décrite  par  Vénus;  Tare  décrit  par  Vénus  en  1'  sera 

2^3^ 4  ^  30095^ ^  35^^g  ^,^^^^ 

a*       a*       (o.7a333)* 

(.  Ap^lk[uons  la  même  formule  à  toutes  les  planètes  ,  en 
tosant  leurs  demi-grands  axes  et  leurs  révolutions  que  noua 
rminerons  par  la  suite  5  nous  aurons  pour  leurs  vitesses 
'  de  tems  moyen ,  les  quantités  contenues  dans  le  tableau 

18 
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réglé  nos  horloges  sur  les  étoiles  pour  avoir  une  mesure  uui- 
forme  et  coostante  du  tero5. 

Noo^  avons  ensuite  reconnu  dans  les  étoiles  un  mouvement 

de  précession  dont  la  valeur  moyenne  est  de  46' ou  3'|0(>66  de 

tems  en  une  année.  En  tenant  compte  de  ce  déplacement 

apparent  des  étoiles  qui  est  si  peu  sen&ible ,  nous  &,ons  réglé 

nos  horloges  sur  le  passage  du  point  éqiiinoxial  au  méridien. 

a.  Ce  temd  devrait  s'appeler  équinoxial  ;  mais  pour  éviter 

une  équivoque  plus  importante,  nous  lui  avons  conservé  lé 

Bom  de  tems  sidéral. 

Mus  nous  avons  remarqué  tout  aussitôt,  que  le  soleil  ne 
revient  pas  au  méridien,  comme  Féquinoxe,  en  a4*  sidérales, 
ceqei  provient  de  ce  que  le  soleil  s'éloigne  ou  parait  s'éloigner 
GontiBuellement  de  l'équinoxe ,  d'une  quantité  de  69'  8',33 
duqne  jour;  ainsi,  pour  les  usages  civils,  on  a  eu  raison  de 
ri^tr  les  borloges  communes  sur  les  retours  du  soleil  au  mé- 
ridien. Les  214^  solaires  ne  répondent  pas,  comme  les  s4  heures 
ôdénles,  i  un  mouvement  de  36o**  de  la  sphère,  mais  bien  à 
m  mouvement  de  36o*  69'  8',33. 

On  a  trouvé  ce  nombre  de  Se/  8',33,  en  divisant  les  36o° 
de  Téqualeur  par  le  nombre  de  jours  365/,  5^  4^^  5i',  qui 
«t  à  peu  près  le  tems  qui  s*éconIe  entre  deux  passages  con- 
iécQti&  du  soleil  par  le  m^me  point  équinoxial. 

3.  Dans  le  cours  d'une  année  le  soleil  répond  successive- 
ment à  tous  les  points  de  l'équateur  ;  si  son  mouvement  rap- 
porté à  tous  les  points  de  Téquateur  y  était  uniforme ,  il 
paraîtrait  avancer  tous  les  jours  de  69'  8',33  :  son  passage 
':  retarderait  chaque  jour  de  (  ^)  (69'  8\33)  =  3'  5S'  33^2  à 
t*borloge  sidérale.  Ces  3'  56*  33'',3â  de  tems  sidéral  sont  la 
^érence  en  excès  du  jour  moyen  sur  le  jour  sidéral. 

Ea  abaissant  convenablement  la  lentille  d'une  horloge  sidé- 
rale, on  fera  qu'au  lieu  de  marquer  24^  3'  56^,5554  »  elle 
ampera  q4  heures  justes,  et  ces  a4^  seront  ce  qu'on  appelle 
kiires  solaires  moyennes. 

4  La  durée  de  l'heure  de  tems  moyen  est  à  la  durée  de 
l"Wt  sidérale ,  comme  360*^  69'  i%Z5  est  à  36©^,  ou  comme 

18.. 
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«4*  3'  5S',555a  :  a»,  et  l'on  a  l'équition 
durée  de  l'henre  moyBnii«_36o'59*8'.35_  a^^ySP^ 
durée  de  l'heure  sidérale  SSo.o.o  04*. 0.0 

'■_8fî656,5554_433iS,a777_  14439, 4a5s 
86400  i^aôo"  144'^ 

=  i.ooa7379og7aa. 

Ainai  la  durée  de  l'heure  moyenne  ^  (1 ,0037379701)  ban 
«dérale ,  et  la  durée  de  l'heure  ùdérale 

duréede  l'heure  moyenne 

5.  Si  nous  appelons  c  une  dnrée  quelconqna  iimiiiiéi  ■ 
jems  lidéral ,  la  m^me  durée  «tpiimie  en  tem  mofm  m 

m=: 3 ;  eU«  tera  donc  exprimé*  par  as  Hib* 

1 .  ooa737j)o<)7aa  '  '^ 

plus  petit  en  temi  moyen  qu'en  temiÀdéraL 
De  l'équation  t=^  1.009737909733,  on  déduit 

f  — 7n=:(i,co27379097>— f7i  =  o,ooa7S7<)097m-.      . 
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cette  fonnole  qu'on  a. calculé  la  table  pour  réduire  en- 
ojennes  les  heures  »idérales ,  à  raison  de  ^"fi^^fio  par 
ît  de  3'  BB^yqoi   par  24*. 

tte  table  est  nécessaire  aux  astronomes  qui  règlent 
Iule  sur  le  tems  sidéral  équinoxial.  Quand  ils  ont  ob- 
ems  d'un  phénomène ,  ils  ne  le  connaissent  qu'en  tems 
pour  le  connaître  en  tems  moyen ,  ils  calculent  le 
en  du  soleil  rapporté  à  l'éqninoxe  apparent.  Cette 
)  moyenne  »  convertie  à  raison  de  1^  pour  i5°»  est 
la  droite  moyenne  du  soleil ,  ou  le  tems  sidéral  au 
lu  lieu  moyen  du  soleil  par  le  méridien  ,  ou  enfin  le 
bral  à  midi  moyen  :  ce  tems  ^  retranché  du  tems  si- 
l'obsenration  ^  leur  donne  un  intervalle  de  tems 
a'il  faut  convertir  en  tems  moyen, 
iposon^,  par  exemple ,  qu'on  ait  observé  un  phéno- 
elconque,  à  17^  9'  a3'5  de  tems  sidéral;  que  la  Ion- 
oyenne  du  soleil  à  midi  moyen ,  par  les  tables,  ait 

y^s"  4'  7'.o 

on  des  points  équinoxiaux +  i5,o 

îon  droite  moyenne  Q. .  : 5.29.   4*^c> 

11*56' i7''ao* 

sidéral  à  midi  moyen î  1 . 56 .  17^35 

sidéral  du  phénomène 17.  9.a5,5 

illc  de  tems  sidéral 5.i3.  6,17 

lie  donne  à  retrancher  pour  5*. . .         —  49 >^^ 

i3'...         —    a.i5 
6*^. . .        —    0,02 

lUe  de  tems  moyen 5.  la .  14^487  : 

ems  moyen  écoulé  depuis  le  passage  du  soleil  moyen 
ien  ;  c'est  ce  qu'on  appelle  le  tems  moyen  d'une  ob" 
.  Ainsi  y  nous  supposons  la  marche  du  soleil  uniforme 
ateur;  et  c'est  le  passage  du  point  de  Téquateur  où 
rait  par  son  mouvement  uniforme  ,  qui  détermine  ce 
>elle  midi  moyens  et  la  distance  à  ce  midi  constitue  le 
yen^  comme  l'intervalle  écoulé  depuis  le  midi  vrai^ 
ce  qu'on  apgelle  tems  vrai. 


pour  j  un  ueii  Hicniueud  uc  ta  icuc.  y 
î»î  soleil  sera  revenu  à  ce  môme  méridic 
éqmrjoxi.'il  d'un  arc  qu'on  appelle  loj 
Soil  VA  (lig.  Si})  le  mouvement  : 
nombre  de  jours  écoulé»,  Y  A  sera  la 
de  M I  retranchez  le  lieu  du  périgéi 
réquation  du  centre  £  =  AB ,  et  vo 

longitude  elliptique  =  YA  -j 

Soit  de  plus  BC  =  P  =  eomiue 
taires ,  la  longitude  vraie  sera  YC  = 
l'équinoxe  moyen }  mais  Téquinoxc 
sidéral  est  l'équinoxe  apparent  =  équ 
N  étant  le  supplément  du  nœud  de 

longitude  vraie  =  M  -{-  £  - 

Soit     R^^tang'i^smaQ 

sm  I  * 

R  sera  la  réduction  à  Téquateur, 
soleil  vraie  sera 

M4-E  +  P  +  R  + 
Mais  l'ascension  droite  moyenne  croît 
comme  la  longitude  moyenne  5  ainsi 
égale  à  la  longitude  moyenne,  si  Tt 
noxiaux  était  la  même  pour  Téquate 
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ce  qai|  en  temSy  fait 

^  (E  +  P  +  R)  +  o^o99Q5  sin  N. 

II.  C'eit  la  quantité  dont  le  soleil  vrai  pa^se  au  mendies 

plu4  tard  que  le  soleil  moyen  ;  c'est  ce  qu  il  faut  ajouter  ai| 

midi  moyen  pour  avoir  le  midi  vrai ,  ou  retrancher  du  midi 

vrai  pour  avoir  le  midi  moyen  :  c'est  ce  qu'on  appelle  équation 

Al  tenu;  pour  en  calculer  la  table  ^  on  prend  l'expression  pat 

parties. 

Le  terme  ^(E)  dépend  de  l'excentricité  et  de  la  positios 
dt  l'apogée ,  et  ces  deux  quantités  sont  variables  ;  le  terme 
^(R)  dépend  de  l'obliquité  apparente  de  Técliptique  ,  qui 
est  sDJette  à  une  diminution  de  Bo''  environ  par  siècle ,  et 
d'âne  inégalité  dont  la  période  est  >8  ans. 

Les  termes  -^R  et  o',09ga5sinN  dépendent  d'argument 
différena  qu'il  est  impossible  de  ramener  à  une  même  exprès- 
*ioo;  on  est  donc  obligé  de  les  càTculer  séparément;  heu- 
renmnent  ils  iont  petits  »  P  ne  donne  pas  S**,  et  N  ne  donne 
-  ^a  plos  qne  o%i.  Quant  aux  deux  autres^  on  peut  les  ra-* 
Beoer  i  ia  longitude  vraie  0 ,  puisque  c'est  Targument  na^ 
torel  de  R  et  que  nous  avons  une  formule  de  l'équation . . .« 
£=  3eûn(0  —  4)  "H  s^c.  Ainsi  en  donnant  à  -^  une  valeur, 
on  fera  une  table  de  -^(E+R)  qui  ne  dépendra  que  de  la 
loflgitiide  vraie  du  soleil. 

13.  On  ramènerait  la  formule  à  l'argument  M ,  en  mettant 
pour  0  sa  valeur  M  -f-  sEsin  (M — 4)  +  *^^-  ''  ®*^  vrai  que 
Il  valeur  de  4  change  de  6a''  par  an  ;  mais  il  est  facile  d'à- 
joster  un  terme  qui  exprime  TelTet  de  ce  changement. 
:i        Cest  ainsi  que  j'ai  fait,  pour  difFérens  usages,  des  tables 
J     Péréquation  du  centre,  dépendant  de  M,  de  (M — 4)  i  «t 
H     ^  d'antres  astronomes  en  ont  fsit  pour  la  longitude  vraie; 
^j     "**  toutes  ces  tables,  qu'on  appelle  compose  es ,  ne  peuvent - 
•oiir  long-tems  ;    elles  peuvent  être    en  erreur  de   i^*'    au 
W  de  loo  ans;  aussi  î'ai  cru  indispensable  d'ajouter  à  ma* 
^^  une  colonne  où  l'on    trouve  la  variation  séculaire. 
i3.  H  arrive,  la  moitié  du  tems,  que  (E-{-R)  est  une 


-i 


û 
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quantité  «ddîtire,  et  qu'elle  tt.1  EOustracti*e  la  iiMnH^  do  teni^ 
(t  comme  elle  peut  aller  à  i6',  il  arrive  quelquefois  qwla 
Boleil  vrai  pas=e  au  méridien  plus  tard  que  le  «oleil  moyttt, 
de  i6',  et  dans  d'autre  tems,  que  le  Mieil  moyen  patse  idl^ 
plus  tôt  que  la  soleil  vrai. 

i4-  L'équation  peut  varier  d'un  jour  à  Vautre  de  3o';  ain-i 
la  durée  du  jour  vrai  peut  différer  de  3o'  de  la  durée  du  jntir 
moyea;  ces  deux  espèces  de  jour  oe  sont  égale*  que  quiitt 
fois  par  an.  Vers  le  33  mars,  le  jour  vrai  est  plus  conrt  di 
a8'',€;  c'est  la  plus  grands  difFérence  en  nioin»  :  vert  le 
i5  mai,  les  joun  sont  égaux;  en.\uite  Ici  jours  vraîa  août  plui 
longs,  et  l'excès  va  jusqu'à  i3"  vers  le  a3  juin  ;  cet  excès  wt 
mil  et  les  jours  icdevieDUeul  égaux  vers  le  97  juillet  j  les  joiin 
vrais  deviennent  alors  plus  courts  et  la  dilFéreoce  est  de  ai' 
le  17  septembre;  il  y  a  de  nouveau  égalité  le  5  novenibre, 
alors  les  jours  vrais  commencent  à  être  plus  lougs,  et  l'excét 
va  jusqu'à  3o"  vers  le  39  décembre  j  il  va  ensuite  en  dioii- 
muant  jusqu'au  1  a  février.  Mais  tt  y  a  compensation  parfaits 
au  bout  de   l'année,  et  les  365'^  moyens  sont   égaux  aui 
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éa  soleil  i  rascêfision  Traie  calculée  on  prifa  dans  une  Ëphé* 
■cride,  la  diflFerence  est  la  correction  de  la  pendule.  On 
calcale  en  même  tems  l'équation  du  temsou  Fascension  droite 
nojrenne  du  soleil ,  et  l'on  a  la  différence  des  heures  de  1^ 
peodole  au  tems  moyen ,  pour  l'instant  du  midi  vrai. 

17.  Si  l'observation  du  passage  du  soleil  vrai  au  méridien 
t  ité  faite  à  une  horloge  du  tems  moyen  ,  on  compare  le 
tems  de  la  pendule  à  l'ascension  droite  moyenne  du  soleil  ea 
tens;  1m  différence  est  Terreur  de  la  pendule  i  l'instant  da 
aidiTmi^  et  si  l'on  fait  la  même  comparaison  plusieurs  jours 
ii  suite,  on  a  l'erreur  pour  un  tems  donné  et  le  progrès 
dirae  da  l'erreur;  on  est  en  état  d'assigner  le  tems  moyen 
d*ne  obfenration  quelconque. 

'  i8.  Si  l'on  a  observé  la  distance  du  soleil  au  zénk ,  avec 
lahaatenr  du  pôle»  la  déclinaison  du  soleil  et  la  distance, 
«eilcnle  l'angle  horaire  vrai ,  on  prend  dans  une  Éphéroé* 
rida  l'équation  du  tems  pour  le  moment»  et  l'on  a  le  tems 
XMjen  de  Tobtervation  »  et  par  conséquent  l'erreur  actuelle 
de  l'horloge  ;  plusieurs  comparaisons  pareilles  donnent 
hi  progrèa  de  rerreur^  et  l'on  connaît  la  marche  de  son 
krioge. 

Le  terne  moyen ,  multiplié  par  ^ ,  donne  l'angle  horaire 
vuijeB;  cet  angle,  ajouté  à  l'ascension  droite  du  soleil  «  cal- 
coiée  pour  ce  tems ,  donne  l'ascension  droite  du  milieu  du 
dd,  ou  le  tems  sidéral. 

Ainsi  le  tems  vrai  ne  sert  aux  astronomes  que  ponr  cal- 
culer le  tems  moyen  ou  le  tems  sidéral. 

Retours  au  méridien, 

19.  Les  étoiles  qui  sont  fixes ,  au  moins  sensiblement , 
itiisnoent  an  méridien  en  24  heures  sidérales  \  mais  les  pia- 
illes ont  en  a4  heures  sidérales  un  mouvement  m  qui  aug- 
iMDte  leur  ascension  droite  et  les  fait  arriver  plus  tard  au 
acridien.  Ainsi  supposons, qu'une  planète  et  une  étoile  aient 
mé  aujourd'hui  au  méridien  en  même  tems ,  quand  l'étoile 
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sera  revenue  au  wéi-idieii  et  aura  paru  accomplir  mi  S 
de  révolution  diurne,  la  planète  ne  paraitra  avoir  flil  I 
36o*~m,  et  nous  dirons 

3ff  0°  —  m  :  SGo*  :  :  a4*  sidérales  :  |~^  =  tems 

de  la  révolution  de  )a  planète,  ou  Intervalle  d»  »■  reto 
au  méridien  ;^T:    donc 


=  24'  ^î'^' 


V  36oV        V  lagfioooV 


■i  m  est  donné  en  secondei. 

30.  Dans  l'analogîe  ci-^essui ,  an  lieu  de  la  révoliitioii 
tière  Sëo"  mettons   P^n.36o%  nous  aurons  IssaT.  » 

qui  répond  à  cet  acgte ,  et 
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.  Cette  table  sert  à  trourer  le  tetna  moyen  cla  passage 
!  étoile  an  méridien. 

lerchez  l'ascension  droite  de  l'étoile  pour  le  jonr  en  ques- 
,  corrigez-la  de  l'aberration  et  de  la  nntation  dont  non» 
Tons  dans  deux  chapitres  particuliers;  ces  deux  correc- 

ont  été  long-tems  inconnues;  l'ascension  droite  Traie 
le  tenu  sidéral  du  passage  de  l'étoile, 
ilcnlez  l'ascension  droite  n/oyenne  du  soleil  pour  midi 
sn,  retranchez-la  de  l'ascension  droite  de  l'étoile,  la 
'  ten  le  tems  sidéral  qui  doit  s'écouler  depuis  le  midi 
en  jusqu'au  passage   demandé  j  pour  réduire  cet  intef- 

de  tems  sidéral  en  tems  moyen ,  faites-y  des  corrections 
i}les  à  celles  de  l'article  8  ,  le  reste  sera  le  tems  moyen 
tassage.  As  tems  moyen  qontez  l'éqnation.  du  tems, 
ïmme  sera  le  tems  vrai  du  passage. 
I.  Ponr  trourer  le  tems  sidéral  du  passage  d'une  planète 
ttéridien,  il  snlfit  de  calculer  l'aicensioii  droite  de  la  pla* 

en  tems  ponr  le  midi  moyen,  et  d'y  ajouter  le  mou- 
snt  propre  pour  l'intervalle  qui  doit  s'écouler  entre  midi 
)  Tenu  du  passage  sidéral. 

S.  Mais  supposons  qu'on  demande  le  passage  en  tems 
,  et  soit  S  le  mouvement  du  soleil  en  94"  solaires  vraies;  en 
■nt  ce  que  nous  avons  fait  pour  le  tems  moyen,  nousdirom 
Ko*:S6o'+S^:  34*  sidérales  ;  a4*  solaires  vraies. 


•!^4-S__   34' solaires   _      .  _S__  S 

3So'          34*   sidérales       '    ''  SSo"  lagSooo'  * 

fl4'  solaires  =  «4*  sidérales  Ci  H c~^)î 

Inalle  «déral  entre  deux  passages  de  la  planète  au  mér 
«eit 

'"■36? 


l.r 


et 


m 


I'  ' 


portons. cette  valeur  dans  leq 

X — 


_     ^  V  **"  ifl5)6oooV 


m 


36o* 


xa96oôo'''36o'- 
a4* 


»  + 


m 


lagSooo*      iflgSo< 

^.  Telle  sera  la  durée  da 
▼rai.  Soit  P  Tangle  horaire 
tems  solaire  sera 


fl^--^' 


^^ èp__ 


1296000* 


lagbooo 
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Ion  droite  i  midi  entre  le  soleil  et  la  planète.  Soit  jRf 
on  droite  de   la  planète  i  midi»  JBi  celle  du  soleil , 

1=  P,  tems  solaire  yrai  du  passage = /^  ^^  7""^^ . 

lagSooo* 
et  S  sont  donnés  en  tems ,  le  tems  solaire  yrai  dir 

"^         ^-S  =        if^^-e^A-  ^  ^"^  ^^°^  ^^^- 

*      86400''      *         864oo* 
e  deux  ascensions  droites  et  leurs  Tariations  en  aj^htixnê 

solaire  yrai. 
i  la  planète  est  rétrograde  m  est  négatif; 

* "  86400*        ^^"8645? 
:o,  la  planète   sera  stationnaîre^  la  formule  se  ré* 
^ —  »  et  elle  sert  de  même  pour  les  étbUes , 


86400" 

Oei  n*ont  pas  de   mQiiY«nent  sensible  en  ascension 
n  n4  heures. 

est  le  mouyement  moyen  du  0  en  un  )our  moyen , 
e  mouyement  de  la  planète  dans    ce   même  tems, 
M  au  lieu  de  S , 


m'— M  ~fl4*TK— M)' 


1296000" 

onr  la  lune  on  trouve  (  -sttt — j  en  minutes   et  sc- 

\  86400  / 

au  moyen  des  Éphémérides ,  où  l'on  a  tous  les  jours 

idi  Tascension  droite  de  la  lune  en  degrés  ;  on  prend 

itte  ascension  droite ,  on  en  retranche  l'ascension  droite 

len  tems;  on  a  m'— -S, 


1  —  — ' et 

'  si    2^  hewres    répondent   à    36c 

i  jplière , 

j4!JL         et 

Si  pendant  ces  fl4  heures  l'astre 
à-dire  contraire  au  mouvement 


et 

•i  ce  mouvement  est  dans  le  n 
diurne , 

T  = £^_        et 

36o«-^x  +  m' 

enfin  si  la  pendule ,  au  lieu  de  r 
doit  marquer,  donnait  a^^+y^ 
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ivemens  diurnes  ,  vous  aurez  la  table  du  mouvement  pour 
mois  et  les  jours. 

aîtes  une  table  pareille  pour  les  heures ,  les  minutes  et 
secondes  de  tems  moyen. 

'aites  ensuite  une  table  de  Téquation  du  centre  pour  toutes 
anomalies  moyennes  de  lo  en  lo'  de  degré ,  avec  les  dif- 
ioces  et  la  variation  séculaire. 

Ljoute^y  des  tables  de  toutes  les  perturbations ,  une  table 
logarithmes  du  rayon  vecteur  et  de  ses  perturbations,  des 
les  des  mouvemens  horaires  des  demi-diamètres  en  degrés 
:n  tems,  une  table  de  Féquation  du  tems  avec  sa  varia- 
I  séculaire  y  enfin  une  table  de  l'obliquité  de  Técliptique 
ir  toutes  les  années  depuis  la  fondation  de  l'Astronomie  ; 
s  aurez  des  tables  du  soleil  propres  à  vous  donner  en 
t  tems  le  lieu  vrai  du  soleil  dans  Técliptique ,  et  la  quan- 
fort 'petite  dont  les  perturbations  peuvent  Técarter  de  ce 
nd  cercle. 

S.  Pour  trouver  le  demi-diamètre  du  soleil  en  tems,  c*est-r 
bre  le  tems  qu'il,  emploie  a  traverser  le  méridien ,  soit  i" 
demi-diamètre  en  degrés ,  l'angle  horaire  du  centre  quand 
bord  est  au  méridien  ,  sera 


cos  déclinaison       cos  D  ' 
i  le  tems  du  passage  en  tems  solaire  vrai  sera 

i5  cosD* 

te  l'avoir  en  tems  moyen ,  on   multipliera  cette  exprès- 

a4heure^fo|aire8  moyennes         .   ,     ,._ 

loa  par  le  rapport jr r- =^— : ;  mais  la  dit- 

«^  ,  '^'^  24  heures  solaures  vraies 

freoce  qui  peut  résulter  de  cette  multiplication  ne  va  pas 

jg  de  seconde  ;  les  astronomes  la  négligent.  Pour  l'avoir  en 

o»  sidéral ,  on  doit  multiplier  -j? =  par  le  rapport  com- 

',9 
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cm;  on  a  remarqua  qn'ib  k  détrniMot  par  f<nt  ponr  la  IiH; 
qui  se  lève  pliuieurs  joiin  de  mite  i  la  nCm*  hnm  M»* 
blement,  cm  qui  arrive  nirtoat  quand  Ir  pteina  lana.aiîn 
dam  le  point  éqoinoxial  du  printen»  ;  le  aoleil  Mt  alon  te 
l'éqnînoxe  d'automne.  Le  phénomène  a  lien  le  i 
.  c*e#t  le  tem>  des  moÎMOna  en  Angleterre,  où  l'on  ( 
phénomène  inus  Je  nom  d'Ainvjt-moon,  tunwdÊtM 
.Voyez  mon  Traité  d'Aitronomie,  diap.  XXUI. 
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Construction  dps  tables  du  soleil .  détemùuaitm  pbt 
exacte  de  ré^uinoxe  et  de  (obliquité  de  FioUfitiam. 


.  l^VAND  on  a  obeerré  nn  éqainoze,  on  nh  A  qsdn 
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cemens  diurnes ,  vous  aurez  la  table  du  mouvement  pour 
ûois  et  les  jours. 

lites  une  table  pareille  pour  les  heures ,  les  minutes  et 
econdes  de  tems  moyen. 

lites  ensuite  une  table  de  Téquation  du  centre  pour  toutes 
inomalies  moyennes  de  lo  en  lo'  de  degré  »  avec  les  dif- 
aces  et  la  variation  séculaire. 

joute^y  des  tables  de  toutes  les  perturbations ,  une  table 
logarithmes  du  rayon  vecteur  et  de  ses  perturbations,  des 
es  des  mouvemens  horaires  des  demi-diamètres  en  degrés 
n  tems,  une  table  de  1* équation  du  tems  avec  sa  varia- 
séculaire  y  enfin  une  table  de  l'obliquité  de  Técliptique 
r  toutes  les  années  depuis  la  fondation  de  1* Astronomie  ; 
I  aurez  des  tables  du  soleil  propres  à  vous  donner  en 
:  tems  le  lieu  vrai  du  soleil  dans  Técliptique ,  et  la  quan- 
fort  'petite  dont  les  perturbations  peuvent  Técarter  de  ce 
id  cercle. 

».  Pour  trouver  le  demi-diamètre  du  soleil  en  tems,  c*est-« 
Sre  le  tems  qu'il  emploie  a  traverser  le  méridien,  soit  i" 
demî-diamètre  en  degrés ,  l'angle  horaire  du  centre  quand 
Imd  est  au  méridien  ,  sera 


cos  déclinaison       cos  D  ' 
le  tems  du  passage  en  tems  solaire  vrai  sera 

i5  cosD* 

■r  ravoir  en  tems  moyen ,  on   multipliera  cette  exprès- 

a4henre^  solaires  moyennes         .   ,     .._ 

n  nar  le  rapport jr r~ ''~^- '>  ^^^^  1^  dit- 

"^  ,  *^*^  24  heures  solaires  vraies 

eoce  qui  peut  résulter  de  cette  multiplication  ne  va  pas 

;*  de  seconde  ;  les  astronomes  la  négligent.  Pour  l'avoir  en 

is  sidéral ,  on  doit  multiplier  -g =  par  le  rapport  com- 

',9 
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n4'  moyannc»     34*  vraie»   ___  n^*  moyemws  _ 
•^        a4'  vraie»    '  !i4''ndéTai9s         a4*  lidénlu  ' 

Soit  I  le  teniE  Trai  on  moyen  -,  j'ai  tronvé 

t^=66",<io4—  i',5a5ainQ  +  o',oa38Sma30 
-1-0", 1819  cosQ. — a',88oac(»aO— o',S34Scm80 
+0' ,0716001 40. 
Soit  t'  le  terni  udéral;  )'n  tromi 

i—  ef.oSyS  —  i',i356aùO  +o'^)aS9iMa8Q 
+  o",  1 8 17  co»0  —  «',881  coinQ  — o'fl^jBçi«30 
+  o',o7i8co(40. 

4-  PliuieurB  aitronomei  ontaiooti  i  IeitiitaU«rbi1alfa 
de  la  réduction  de  l'écliptiqna  i  l'équatenr,  Now  «a  ma» 
donné  la  formule  (  X.  5  }.  La  itiâme  tabla  mSt  potr  H- 

tiuiie  IVquateur  à  l'édiptiqne;  il  suffit  d'ajouteF  30*  à  IV 
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ion  de  déclinaison , 

-  97*,8o  rin  O  +  a*,  i3  sin  30  — -  o*,oS6  sin  5©. 

tête  des  tables  du  soleil  on  met  une  table  des  dif- 

des  méridiens  en  tems,  pour  tous  les  observatoires 

cette  différence  est  exprimée  en  degrés  et  en  tems  ; 

)n  sait  quelle  est  la  constante  qn'il  faut  ajouter  aux 

,  quand  on  veut  &ire  servir  les  tables  du  soleil  pour 

i  méridien.  Cette  constante  est  le  mouvement  moyen 

lilFérence  en  tems  des  méridiens. 

En  il  est  utile  de  joindre  une  table  de  la  correction 

pour  les  hauteurs  correspondantes  (IX.  2^),  en  fa- 

I  voyageurs. 

»bliq«ité  de  l'écliptique  est  un  élément  très-important, 
itre  dans  tous  les  calculs.  Voici  comme  je  l'ai  déter- 
liacun  des  dix  ou  douze  jours  qui  précèdent  ou  suivent 
a ,  je  prenais  au  cercle  de  Borda  environ  ao  distances 
au  zénit  ;  j*en  concluais  la  dislance  qui  avait  lieu  à 
t  la  déclinaison  au  même  instant, 
la  distance  du  soleil  an  point  solsticial,  comptée  sur 
ue  et  exprimée  en  dixaines  de  minutes ,  et  D  la  dé- 
observée, 

:  D  +  0^37484  •  Ï.9Ï**  —  o",ooooo..  04181 .  G6au^ 
-f-  0^,00000 .  00000 .  oo6fl  1 .  7635tt*  —  etc. 

rmnle  suffirait  même  en  supposant  u  =  90y  c'esf- 

rrection  pour  un  changement  de  —  100'  dans  l'obli" 
sra  —  o%o79077  (#— D). 

I  distances  du  soleil  au  zénit»  observées  auprès  du 
,  sont  plus  grandes  que  les  distances  au  moment  de 
lacune  des  distances  observées  aura  besoin  d*uae  cor^ 
dont  voici  le  calcul. 

{  la  distance  observée ,  H  la  hauteur  du  pôle ,  D  la 
on ,  P  l'angle  horaire  vrai^  M  la  distance  méridienne  : 
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cosN  =  f'mlîtiaD  +  cosH  cnîD  cosP 

=  cos (H— D)  — asin^ i  P co»H  coaD 
--=  cos  M  —  3îin'  i  P  cos  H  cos  D , 
o  -;  (N— ^I)^in  4  (N+M)  =  acos  II  cosD  sîn'i P , 


ou 

faites  donc 

i;(ïM+r)  =  aco.Hco.Diiii 

acosHcoiDsinSP 
'-       .inJ(N+M)       • 

,       aeraHcoiDiin'iP 
arosH*inDsin'iP 

pvU 

«nM.in.-      ■' 

acoiHcoiD.in'iP 

*-«n(M+ia:>».-' 

n {  CM  +M+J:)  =  aîit|J  x  ua(M  +  1  j:) 

inM+a5in*ij:co»M  =  acorfïc<nDsÎB';P, 
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<enée.  On  calcule  aussi  la  réfraction  et  la  parallaxe  pour  la 
distance  moyenne  non  corrigée ,  pour  la  réduire  à  uae  dia- 
taoce  vraie. 

■ 

10.  Le  changement  de  déclinaison  exige  encore  une  cor- 
rsction  qui  est  presqu'insensible  dans  les  solstices;  on  ne 
poorrait  la  négliger  dans  les  équinoxes. 

Si  la  déclinaison  va  approchant  Tastre  du  pôle  élevé ,  les 
dntances  au  zénit  qui  précéderont  le  passage  seront  plus 
grandes  que  si  la  déclinaison  eût  été  constamment  telle  qu*à 
midi;  celles  qui  suivront  le  passage  seront  plus  faibles.  Ces 
variations  seront  proportionnelles  aux  angles  horaires.  Ces 
T<rialions  de  distance  d^  seraient  JDcos A,  A  étant  Tangle 
^Q  centre  du  soleil  entre  le  vertical  et  le  cercle  de  déclinai- 
fOQ:  cet  angle  est  toujours  fort  petit,  ainsi  la  somme  des  cfN 
1^  égale  à  la  somme  des  c2D,  le  matin  comme  le  soir  , 
^  elles  seront  de  signe  contraire ,  ainsi  la  correction   serait 

-^  (E— O)  >  dD  étant  le  mouvement  en  déclinaison  pour  i', 

"  la  nombre  des  observations ,  £  la  somme  des  angles  ho- 
raires à  Test,  et  O  la  somme  des  angles  à  l'ouest.  Ces  angles 
doircnt  être  exprimés  en  minutes. 

Net  disttftaces  à  lest  sont  plus  grandes  et  nous  donneraient 
DM  distance  méridienne  trop  grande  ;  les  distances  a  Touest 
>oot  trop  petites,  elles  donneraient  une  distance  méridienne 
trop  petite;  la  correction  moyenne  sera  donc  souâtractive  si 
<iD  est  positif  et  £  ^  O  ;   elle  sera  donc 

-^(E-0)  =  +  ^(0-E). 

bnaaie  qui  suppose  que  l'astre  se  rapproche  du  pôle  élevé , 
ce^  a  lieu  depuis  le  solstice  d'hiver  jusqu'au  solstice  d'été; 
ta  contraire ,  de  Tété  à  l'hiver ,  la  correctjon  change  de 
9ipt  avec  cn>.     ', 

Cette  correction  est  surtout  sensible. quand  on  veut  déter- 
miner le  moment  de  l'équinoxe  et  Terreur  des  tables  en  Ion- 
p'fnde  moyenne. 
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II.  La  manière  d'obterrer  l'é^ninoze  est  1«  même  tja'oa 
emploie  pour  le  aolitice.  Fendant  t'espace  de  3o  à  a5  jon» 
nn  observe  des  dintancei  zéniialei  avec  le  cercle  répétîlenr; 
on  réduit  ce>  distance»  à  la  distance  méridienne  ,  on  en  con- 
clut la  déclinaison  pour  chaque  }onr;  on  calcule  la  IcHiptnda 

sin0^-T^ — ;   la   déclinaison  itant  beanconp  plat  petite  ^s 

l'obliquité,  quand  on  commettrait  une  petite  erreur  nr  *, 
il  [l'en  résulterait  aucune  erreur  seiuible  sur  le  looptude; 
en  «i'iei ,  diffeteatiez  1a  formule,  vons  aurez 

'^"'•""''■O=-J..»«.i..50, 


tinaicoeO  »in»co»Q 

or  tang  Q  est  une  petite  fraction  qni  même  change  de  signe 
au  pasiiage  du  soleil  par  l'équiDOze;  «nû  les  petîtea  eneon 
ae  détruisent  presqu' entièrement. 

On  comparera  cette  longitude  è  celle  des  tables,  dont  on 
l'onnaitra  ainsi  les  erreurs.  On  divisera  la  somme  des  eireori 
)iar  le  nombre  des  observations,  pour  avoir  l'errenr  n 
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OTce  saWant  ;  elles  auront  une  erreur  contraire  ^  parce 
3  aura  changé  de  signe;  en  prenant  le  milieu  entre 
résultats  9  vous  ferez  évanouir  Terreur  (dH — dN), 
revenue  la  même  pour  ce  qui  concerne  la  hauteur 
et  les  réfractions;  Terreur  dN ,  si  elle  venait  du 
e  l'instrument  »  disparaîtrait  de  même  ;  mais  si  le 
de  flo  jours  d'observations  pouvait  être  en  erreur 
5  qui  parait  bien  difficile ,  et  si  cette  erreur  chan- 
igne,  par  hasard ,  d'un  éqninoxe  à  Tautre  ,  il  resterait 
ir  de  i'  sur  la  longitude  moyenne  qu'on  aurait  con- 
quarante  jours  d'observations, 
tout  y  ce  serait  toujours  le  meilleur  parti  à  suivre , 
deux  équinozes  donnent  dÇ)  et  dQ'  pour  la  cor- 
les  tables^  on  aurait 

'     jr^      (fffl— rfN)cosiy      (dH— dN)cosD 

sm#cos0  smcicosQ 

_       fl(<M— tftrQcosD 
sin  m  ces  Q      * 

a  près. 

ainsi  comparé  quatre  équinoxes ,  deux  de  printems 
['automne ,  je  n'ai  pas  trouvé  (cW— dN)  =:  o*,2 ,  d'où 
lu  que  JH~ifN  était  insensible,  ou  que  ma  latitude 
Tactions  étaient  également  bonnes,  ou  avaient  besoin 
me  correction ,  mais  de  signe  différent, 
ec  les  longitudes  corrigées  on  a  des  ascensions 
alement  bonnes ,  et  ces  ascensions  droites  ^  comparées 
\%  étoiles  observées  les  mêmes  jours ,  feront  connaître 
ctions  des  ascensions  droites  calculées  de  ces  étoiles  ^ 
oiles  corrigées  serviront  à  corriger  toutes  les  autres, 
fpoques  moyennes  du  soleil  ainsi  corrigées  à  un  grand 
,  feront  connaître  le  mouvement  moyen  du  soleil  pour 
:oulé;  on  en  conclura  facilement  le  mouvement  séct- 
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lâ.;«..pST  nppmir«q«îsDzeDolx«,ct  sFoa  c 

*',1  rertt  LOt  iaccnitode  ri7  le  d 

c^ze,  i:::c   crrecr  «gale  anra  Ce*  isrle  i 


Différentes  e^tèces  di 


{:utLr  ce  :  â'.'.te  ;»2r  !a  compu-aina  c!e  deax  c^MwaM  ob- 
fzr.i:  i  i^r.t  £-indt  diftascc.  Maû  cette  ntêtkods  my  i 
at'.tr^lior;  i:iirji.tjetis«,  m  monTcmeat  de  l'apt^éc,  aa  cfar 
gemtr.td*;  j  ^quat.on  dn  centre  et  aux  pertmbitioM,  ^  m 
ttror.t  jîimaii  le»  même*  pour  lei  denx  èpiajim.  0  vl  biti 
{il-^t  4iii]^!«  de  dclcrminer  la  longueur  de  l'anBéc  pvlt  ■«- 
v«m>rnl  m'.yen  du  ioleil  en  cent  annéei  jiiBmDM  eospOMl 
de  55520  i'wr». 

Ea  3^35  H^ari ,  le  wleil  décrit  laocr^  c*  o*  ^'  ^^  pb 
ancien nem rut  Va\ais  tioBvé  5i('.  M.  de  Zacbdu  nmirtnM- 
ve  a8';  La  Taille  trauvait  54".G;  Lala=de,  4^^  c;  Mèm. 
4ï'  aS";  niai-  et*  àeraitn  réinllari  soM  cenâiaemtat  trap! 
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ien,  on  supposait  365  4;  on  faisait  trois  années 
îulement ,  et  la  quatrième  de  366  ;  oh  commettait 
erreur  de  o .  7736  ',  ce  qui  fait  3 .  0944  jours  en  4oo  ans  ; 
rier  grégorien  retranche  3  jours  en  4oo  ans ,  en  fai- 
i  années  séculaires  de  365  jours ,  et  la  quatrième 
t  de  366;  on  a  donc  en  4oo  ans  une  erreur  de  o^,og44> 
i  mille  ans  l'erreur  serait  de  o.g44*  j'avais  proposé 
i  communes  toutes  les  années ,  de  4  ^^  4'^yoo  ans  ; 
sût  été  de  0^,066 ,  qu*on  aurait  corrigée  de  trois  en 
4000  ;  on  aurait  eu  Terreur  de  o,a,  ou  fl  jours  pour 
ns  y  ou  1  jour  pour  60000  ans  ;  on  aurait  donc  ré- 
our  intercalaire  au  bout  de  60000  ans. 
»s  tables  sont  réglées  sur  le  calendrier  grégoriep; 
ige  civil ,  Tannée  commence  à  minuit  qui  sépara  le 
ibre  du  1*'  janyier;  les  astronomes  commencent  le 
'année  la  heures  plus  tard;  c'est  ce  qui  fait  la  diffé-* 

tems  civil  au  tems  astronomique, 
blés  ne  peuvent  être  réglées  que  sur  le  tems  moyen , 
gai  et  uniforme  ;  c'est  ce  qui  a  fait  que  les  astro- 
1  long-teros  réglé  leurs  horloges  sur  le  tems  moyen  ; 
3urd*hui  même  que  le  tems  sidéral.a  justement  prè- 
les observatoires,  on  ramène  ce  tems  au  tems  moyen 
calculs  planétaires. 

année  déterminée  par  les  équinoxes  s'appelle  tro^ 
arce  qu'anciennement  on  Tavait  conclue  du  retour  du 
un  même  tropique. 

noxe  rétrogradant  de  5o'',i  par  an,  le  soleil  n*a  réél- 
ue 359**  59'  9^,9  à  parcourir  pour  rencontrer  le  point 
il  9  Tannée  tropique  est  donc  plus  courte  que  Tannée 
qui  ramènerait  le  soleil  à  la  même  étoile  ou  au 
oint  de  Técliptique ,  nous  dirions 

-5o%i  :  36o®  ::  année  tropique  :  année  sidérale. 
Ode  T  Tannée  tropique^  S  Tannée  sidérale , 


i 


>j8 
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d'où 


=^C'+(T5il^)+(î; 


T  ^ 

-Bo',1 

tagScioo' 


S— T: 


5  ao'  i9',9    et    S  =3  365'  6*  9'  ii*,5. 


Cette  année  est  celle  qu'M  emploie  pour  calcnler  1«  (il** 
luiions  de  toutes  les  planitei  par  la  tToûième  loi  de  IUpfar> 

19.  Nous  aTooa  encore  parlé  d'une    «niiée  1 
qui  ramène  le  loleil  &   la   même   anomalie, 
même  point  de  «on  ellipse  mobile. 

Cette  année  est  pins  longue  qae  l'année  ûdérde,  fvm* 
l'apogée  on  l'apside  a  un  monrement  annael  de  ]i^,tdai 
le  même  sens  que  l«  soleil.  Soit  M  cette  une*, 


a  = 
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3So''.A_   3So^A A 

M— m~36o* 


«93 


m 


3Go* 


\  miyant  la  loi  de  Kepler ,  m  =  -^  =  — ^  ;  donc 


a  = 


r— n* 


1 r       1— r 


.1 


=c-^- 


1  damait  d'arance  i  r  les  Taleun  ^pie  nous  trou? erooi 
la  suite  ponr  lea  denû-granda  axes  oo  les  distances 
eanes  dea  fanâtes  au  soleil ,  nous  formerons  la  table 
nta. 

mées  sjrnodù/ues  qui  ramènent  en  conjonction 
les  différentes  planètes. 


Planètes. 

r 

a 

? 

0.38710 

115^.877 

? 

o.7fl333fl4 

583,920 

0» 

1 . 5a36ga7 

779>936 

Ç 

a. 6 

479 > 67a 

Tir 

5.3022799 

398,867 

-b 

9.5387705 

378,090 

* 

i9.i833o5 

3^9,656 

h  ?oit  que  plus  une  planète  supérieure  est   éloignée  du 
Âl|  pins  son  année  est  courte. 

^^ée  synodique  observée  donnerait  la  distance  Bioyenne 
k  planète. 
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He  la  Lune.  ■ 


I.  Après  le  soleil,  ce  que  U  ciel  nous  offre  de  plub- 
téresi^nt,  c'est  U  Iniie,  et  noiu  iiippotvroDi  qu  l'aMniMM 
qui  aura  coinniencé  on  conri  régulier  d'otnerratiaoe  nr  !■ 
étoilei  et  le  soleil,  n'ean  négligé  jincn ne  oecwâon  f <Aw^ 
ver  de  même  l'heure  dn  pamge  de  1*  las  an  wMàS^, 
et  la  distance  de  l'un  de  mi  borde  au  zénit. 

a.  n  anra  remarqué  que  le  passage  au  iBêriflien  relarfd 
tons  les  jnurri  de  plus  de  \  d'heure ,  que  la  distance  au  z^it 
varie  a^âez  rapidement,  et  surtout  que  la  Hgure  saus  laquelle 
la  lune  se  montre  varie  presque  tous  les   joiirs. 

g.  Le    snleil  nona  offre  en  tous   tema  un   disque    rond  <t 
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dont  la  circonférencs  extérieure  est  un  denii- cercle,  et  la 
circonférence  intérienre  une  demi-ellipse  peu  aplatie ,  qui 
a  pour  grand  axe  le  diamètre  même  du  demi-cercle.  La  luns 
■e  couche  peu  de  tems  après  le  soleil,  et  l'on  remarquera 
facilement  que  la  convexité  du  segment  lumineux  est  tournée 
ven  le  soleil;  les  deux  pointes  sont  également  cloignéei  dti 
wleil;  enEa  un  grand  cercle ,  que  l'on  concevrait  perpendicu- 
laire sur  le  milieu  du  diamètre  qui  joint  les  deux  corne», 
irait  passer  par  le  soleil.  Cette  remarque  est  également  vraie, 
quelle  que  suit  la  phase  de  la  lune. 

6.  De  jour  en  jour  le  segment  lumineux  augmente  de  lar- 
geur ,  la  courbe  intérieure  s'aplatit ,  la  lune  se  couche  plus 
tard  ,  le  septième  jour  la  lune  paraît  comme  un  demi-cercle, 
la  ligne  des  cornes  eit  dans  toute  sa  longueur  la  limite  -  .:  la 
partie  lumineuse  ;  les  astronomes  disent  alors  que  la  lune  est 
dlchotome,  c'est-à-dire  coupée  par  le  milieu  j  cette  phaie 
s'appelle  aussi  le  premier  quartier. 

•j.  £l«s  le  lendemain  la  courbe  elliptique  redev^t  ce  qu'elle 
était  la  veille,  mais  en  sens  contraire,  c'est-l*dire  qu'elle 
tourne  sa  concavité  vers  le  soleil;  la  partie  lumineuse  aug- 
mente chaque  jour,  la  lune  pa^se  plus  tard  au  méridien,  m 
elle  éclaiie  une  partie  pi  ui  cnnsidérable  de  la  nuit  (fîg.  87]. 
8.  Du  quatorze  au  quinzième  jour  elle  est  entièrement 
Tonde,  et  elle  passe  au  méridien  vers  minuit-,  c'est  la  phase 
Hu'oa  BOBuae pUine-lune ;  mais  quoiqu 'éclairée  en  totalité, 
sa  lomière  n'est  pas  d'une  teinte  uniforme,  on  y  remarque 
des  points  plus  lumineux  ,  des  espaces  plus  ternes  ,  auxquels 
ou  a  donné  les  noms  de  mers,  dénomination  impropre  cepen- 
dant, car  à  l'aide  des  lunettes  on  remarque  dans  c«s  mers 
des  troua  ronds  comme  des  puits  et  qui  paraissent  tclairés 
juqn'au  fond.  On  distingue  des  parties  plus  saillantes  et  d'autres 
lHus  enfoncées ,  maiH  aucune  ombre  qui  te  projette  des  par- 
ties élevees^êur  les  plus  basses  ,  et  I  on  fera  bien  de  oaiiir 
cette  circonstance  pour  se  bien  mettre  dans  la  mémoire,  ou 
'  fixer  par  un  dessin  les  formes  et  les  t^ilualions  respective»  des 
F    ftartiet  la*  plus  remarquables.  Plusieurs  astronomes  ont  donné 
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d^  ce.<s  de!iÙQsj  HéveiJus  a  tracé  la  Cgnre  de  la  )i 
tous  les  )aur«,  entre  deux  dUparidons  coDSCCutive: 
ïa  Sélénographie,  c'est-à-dire,  sa  Description  de  I 

i;i.  Dès  le  lendemain  le  bord  occidental  de  la  li 
nience  à  paraître  moin»  bien  terminé  «t  coiunie  i 
la  lune  est  en  déclin  ,  la  partie  lumineuse  décroît 
en  jour.  Le  vingt-deuxième  jour  la  lune  est  de 
dichotonie  ;  c'est  ce  qu'on  nomme  le  dernier  quart 
les  phénomènes  se  reproduisent  en  lenâ  inverse,  les  n 
de  la  lune  jettent  des  ombrej  qui  vont  en  augmentai] 
en  jour,  comme  elles  avaient  été  en  diminuant  pe 
première  moitié  de  la  révolution,  le  segment  dévier 
PH  plus  étroit,  la  lune  se  rapproche  du  soleil,  elle  li 
de  iort  peu  k  l'horizon  oriental  ;  enSn  elle  dispâ 
deux  ou  trois  jours,  et  c'est  le  milieu  de  cet  iaterva 
nomme  la  nauveJie  lutte. 

iD.  Dans  tout  le  cours  de  sa  révolution,  la  partie  £c 
toujours  la  plus  voisine  du  soleil,  la  partie  obicut 
la  plus  éloignée ,  les  taches  ou  points  remarquables  çi 
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lat  assez  grand  ponr  fournir  à  la  Inné  tonte  la  Inmière 
l'elle  nous  renvoie. 

On  se  confirmera  dans  cette  idée  par  les  remarques  sci- 
âtes :  quand  la  lune  est  pleine ,  elle  passe  au  méridien  supc- 
•ar  i  minuit ,  c*est--Â-dire  â  l'instant  où  le  soleil  est  au  méri- 
en  inférienr ,  le  soleil  et  la  lune  sont  donc  alors  éloignés  de 
c*;  ils  occupent  les  parties  presque  diamétralement  opposées 

la  sphère  céleste.  Je  dis  presque  diamétralement  opposéeî , 
r  n  la  lune  et  le  soleil  étaient  dans  le  même  diamètre  de  )a 
hère  dont  la  terre. occupe  le  centre ,  la  terre  devrait  jeter 
a  ombre  sur  la  lune,  ce  qui  nous  indique  en  passant,  là  cause 
s  éclipses  de  lune  ;  mais  i  l'ordinaire  on  verra  par  la  hauteur 

la  Inné  au  méridien ,  comparée  avec  celle  du  soleil ,  que  les 
clinaisons  ne^sont  pas  égales  et  de  signe  contraire  ,  comme 
les  le  seraient  si  les  denx  astres  étoient  diamétralement  op- 
«et ,  et  comme  elles  le  sont  les  jours  d'éclipsé. 

i3.  Dans  cette  position  ,  il  est  tout  naturel  que  la  lune 
«s  paraisse  presque  entièrement  éclairée,  si  c'est  du  soleil 
l'elle  emprunte  sa  lumière;  car  il  est  évident  qu'elle  non» 
oetrt  la  même  face ,  le  même  hémisphère  qu'au  soleil. 

Soit  (flig.  88)  S  le  soleil  ;  L  la  lune ,  OM  et  O'M'  les 
qrons  aolairee  tangens  i  la  fois  aux  deux  globes  ;  la  partie 
elahne  idaîrée  par  le  soleil  aura  ponr  largeur  l'arc  MBM', 
ï  calotte  éclairée  aura  pour  base  le  petit  cercle  dont  le  dia- 
tee  est  MM'.  Cette  calotte  ne  serait  an  hémisphère  que 
lui  le  cas  où  le  globe  lunaire  serait  de  même  grosseur  que 
I  ^obe  solaire  ;  ce  petit  cercle  aura  pour  pôle  le  point  B 
Damé  directement  vers  le  soleil,  et  BM  sera  la  distance  de 
i  eirele  i  son  pôle. 

Si  la  terre  était  en  <  sur  la  ligne  des  centres  SBL ,  ce 
Biat  B  serait  pour  nous ,  comme  pour  le,  soleil ,  le  centre  do 
llne,  et  la  partie  éclairée  visible  s'étendrait  également  tout 
^Inr  du  pôle  ou  centre  B ,  le  disque  nous  paraîtrait  rond 
Ifart  Inmineux;  nous  verrions  une  partie  de  la  surface 
loinire  que  la  partie  éclairée,  comme  on  peut  s'en  con- 
Kicre ,  en  imaginant  du  point  t  des  tangentes  tout  autour  da 
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giobe  lunsire  :  ces  tangeatea  diTergent  du  point  t  ; 

les  tangentes  OM  et  OM'  sont  conTcrgentu  j  ainû  Im  fBlif 

de  contact  de  ces  derniÂres  sont  en  vrière  da  cratn  J*,JÊt 

les  premières  sont  en  mat.  Ainâ,  dans  tea  oppcMÏtiDai  dib- 

Juno,  nous  devons  lui  voir  un  disque  rond  et  plein, 

j4-  Supposons  niaintenam  la  terre  en  T  sur  le  cùli,  1« 
partie  édairie  aéra  toujours  MBM'  autour  du  pôle  B  ;  la  pt'W 
TÙible  sera  NAIS"  autour  du  pôle  A  pria  sur  la  ligne  LAT, 

,  A  sera  pour  nou5  le  centre  de  la  lune  ou  le  pôle  da  mm. 
B  seru  le  centre  pour  le  .soleil,  ou  le  pôle  d'illumin^oo;  DO» 
perdrons  de  vue  ta  partie  éclairée  M'N'  ;  notre  vue  »iteaSl^ 
de  l'autre  cûté  sur  la  partie  obscure  M>';  noua  ne  venou 
donc  que  la  partie  M  AN'  dont  le  pôle  A  n'occupera  p*il> 

1 5.  Supposons  la  terre  en  E  sur  le  prolongement  de  WM , 
toute  la  partie  visible  de  M  vers  B  aéra  lumineuse,  toute  1» 
partie  visible  sur  l'arc  AliV  sera  obscure  ;  aoui  serons  daui 
le  plan  qui  séparera  la  lumière  de  l'obacurité-,  le  cerclciîwl 
WM'  e,-t  le  diamètre,  ne  sera  vu  que  par  son  êpaiaeeuc;  'I 
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lit  étroit  ira  8*élargissant  jusqu*en  £',  où  U  lune  nous  pa- 
utra  de  nouveau  dichotome;  au  moins  sensiblement,  de  £^ 
1  t,  la  lune  approchera  de  plus  eh  plus  de  la  phase  ronde. 

16..  Il  7  a  donc  un  rapport  sensible  entre  les  phases  de  la 
me  et  Tangle  SLT  dont  la  mesure  est  BLA  distance  des 
&les  B  et  A  de  la  partie  éclairée  et  de  la  partie  visible  ;  quand 
et  angle  sera  o ,  nous  aurons  la  phase  pleine  ;  quand  il  sera 
3o^»  nous  aurons  la  phase  nulle;  quand  il  sera  go%  nous 
irons  la  dichotomie  ;  on  entrevoit  déjà  un  rapport  entre  la 
jrgenr  de  la  partie  éclairée  et  le  cosinus  de  ^  BLA  =^  SLT. 

L'angle  LTN'  est  celui  sous  lequel  nous  voyons  le  rayon 

LN' 
a  globe  lunaire  ; -prr  =sinLTN'=:  sin^;  le   reste  de   la 

irtîe  édakée  est  AM,  qui  sera  vu  sous  l'angle  LTM.  Or 

LT/ sin^  81  n  TLM 

agl.im  =  - /LN\        ^,,  ^- i-sin^  cosTLM^ 

1  —  f  j-?p  UoslLM 

.-™*       sin/sinTLM    ,    sin^sinaTLM    ,     ^ 
LTM= : — 5- } '^r-^ H  etc. 

TLM  est  tm  peu  plus  grand  que  (90°  —  BA)  ,  car  BLM 
st  un  peu  plus  grand  qne  90*.  Soit  BLM  =  90®+^,  nous 
rooverons  au  chapitre  des  éclipses  que^  est  un  angle  dont 
i  sinus  ejit  égal  au  sinus  du  demi-diamètre  du  soleil  moin» 
t  nnus  de  la  parallaxe  ;  ensorte  que 

ûny  =  (aind  — sinw-)  =  2sin-i(d  —  -tt)  cos|(J-f-r), 

Kt  que  sensiblement  y'=-{d  —  tt)  =  environ  \b\ 

TLM  =  9o'+j^  —  SLT=  go^+j^—  BL  A= go*— (BLA^). 

LMT = sin  J^  cos  (BLA  — j^)  +  J^  sin  J^  cos  (BLA  — ^) 

=:sin<rco8  BLAcos^+sin  ^  sinBLAsiny-f-ï  sinJ^cosBL  A, 

\fk  oetUat  les  arcs  au  lieu  des  sinus 
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NAM =f+>tos  BLA  —  a«r  cos  BLA  BÎn^iy  +  ^sînjr  tin  BLÂ 
= iT  (1  4-  C08  BLA)  +  etc.  ts  fl/  cos*  ;  BLA 
=  aJ'co»*iSLT: 

telle  est  donc  à  fort  pea  près  la  largeur  de  la  partie  idaicéa 
et  visible  de  la  lune  ;  car  les  termes  négligés 

a^sin  iy  (ces*  ^y  sin  BLA — sîn  j^y  cos  BLA) + ^  8m^^  cos^BLA 
a<^si^  iy  sin  (BLA— ijf)  +  {-  sinV  cos  BLA 

sont  absolument  insensibles  ;  nous  pouvons  d*antaiit  phu  les 
négliger ,  qu*il  est  fort  difficile  de  me^rer  avec  préciskm  la 
partie  éclairée  dont  la  limite  est  toujours  raboteuse,  et  que 
nous  avons  été  obligés,  pour  simplifier,  de  supposer  la  terre, 
le  soleil  et  la  lune  dans  l'écliptique ,  ce  qui  n*a  jamais  lieu 
que  pour  quelques  instans.  Notre  formule  des  phases  nest 
qu'une  approximation. 

Nous  avons  d'ailleurs  calculé  pour  le  centra  de  la  terre; 
il  y  aurait  quelques  légères  différences  en  plus  et  en  moins 
pour  les  différens  points  de  la  surface  de  la  terre  ;  mais  cette 
approximation  sera  commode  et  suflisante,  et  rendra  raison  de 
tout  ce  qu*oh  observe  réellement. 

17.  £a  effet,  soit  SLT  =  o,  l'expression  se  réduit  i  a/, 
le  disque  est  donc  éclairé  tout  entier  :  soit  SLT  r=  90*, 
comme  en  E,  a/"  cos* ^  SLT  =  a^  cos*  45*  =  ^;  ia  lune  sert 
dichotome  :  soit  SLT  =90%  a^cos*iSLT=:  J'cos'go^so, 
la  lune  sera  toute  obscure  ;  ainsi  de  o**  à  180*  ,  la  largeur  (S- 
minuera  progressivement  de  a^  jusqu'à  o  ,  et  de  180*  à  56b*| 
elle  augmentera  de  o  à  aJ^. 

iH.  Quand  la  terre  est  en  £,  la  lune  est  sensiblement  dn 
chotome ,  la  limite  de  Tombre  est  une  ligne  droite ,  on  pcit 
mesurer  ou  calculer  l'angle  LES  dans  le  triangle  EJS  rec- 
tangle en  L ,  on  aura 

ES  =  /E  séc./ES  =  — ^; 

cos  /LS 

on  aura  le  rapport  entre  les  distances  de  la  terre  au  soleil  it 


■4 


m 
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i  fa  lane.  A  la  vérité  /£  est  un  peu  plus  petit  que  Th/po- 
téaofe  LE ,  mais  la  dilTèrence  est  insensible.  , 

19.  C'est  ainsi  qn'Aristarque  de  Samos  trouva  que  le  soleil 
est  éloigné  de  la  terre  plus  que  18  fois  autant  que  la  lune^  et 
im  pea  moins  que  20  fois. 

Dans  le  fait,  ES  =s38oLE:^  ig.ao.LE;  Aristarque  fai- 
sait donc  la  distance  du  soleil  no  fois  trop  petite  en  com« 
paraison  de  celle  de  la  lune  ;  mais  Tidée  était  ingénieuse  ,  et 
si  elle  n'«  pas  eu  un  plus  grand  succès,  il  faut  l'attribuer  à 
la  difficnlté  de  l'observation.  La  limite  de  la  lumière  et  de 
Tombrtt  «Mt  toujours  raboteuse  et  incertaine  (voyez  les  fig.  i3 
et  3o  de  la  SéMnographie  d'Hévélius)  ;  on  peut  se  tromper  de 
plnmars  heures  sur  l'instant  de  la  dichotomie,  et  chaque 
hean  dont  on  se  trompera  changera  de  i  degré  l'angle  £• 
Ariatarqne  supposait  cet  angle  de  87"  ;  Longomontan  raug*» 
mentart  de  3o'.  Riccioli  le  trouvait  de  Sg""  a8'  36"^  il  est  de 
89*  5i'  à  8g*  Sa',  caf  il  est  variable.  Ainsi  Aristarque  a  dd 
trouver  S9,  Longomontan  &3,  Riccioli  lOf),  et  si  Tobser- 
vation  était  bien  faite ,  on  trouverait  de  38o  à  jf^o. 

90.  Pour  la  bîre  aussi  exactement  qu'il  est  possible,  ame- 
nas lef  deux  pointes  ou  cornes  de  la  lune  en  contact  avec 
Ton  des  fils  de  la  lunette  ;  si  la  limite  de  la  lumière  et  de 
Vombre  se  confond  partout  avec  le  CI ,  la  lune  sera  dicho«« 
tome.  £n  suivant  ainsi  la  lune  pendant  plusieurs  heures ,  et 
preaant  le  milieu  entre  les  deux  instans  où  la  limite  aura 
para  on  peu  courbe  en  sens  divers,  on  pourra  espérer  une 
observation  qui  ne  sera  pas  trop  inexacte. 

ai.  Les  parallaxes  du  soleil  sont  en  raison  inverse  des  dis- 
tances; ii  la  parallaxe  du  soleil  est  de  (^"^  celle  de  la  lune 

Nia  de  9'  X  38o  =  34*^0*=  Sf  o"  environ. 
Les  anciens  y  qui  faisaient  la  parallaxe  du  soleil  de  q'  5i' 

ou  171',  devaient  trouver  19  X  171  ^  environ  54' >  ou  ao  X 
;     171  =  34flo' =  57' G*. 

sa.  La  terre ,  qui  est  un  globe  comme  la  lune ,  doit  avoir 
^  phases  semblables  quand  on  la  considère  de  la  lune  ;  la 
phiiede  la  lune  =a/cos'';âLT  (fig.  88);  la  phase  de  la  terre 

ao.. 


r 
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doit  être  ai'coi^VTS,  en  nommant  /'  !•  (lemî-dianttnl 
la  terre  vu  de  la  lune  :  or  l'kngle  TSL  n'étant  an  plu  qM 
de  3',  ce  qui  arrive  quand  la  terre  est  en  E ,  on  atm  ttnqoBlf 
à  moins  de  çf'  préi, 

I.TS  +  SLT  =  i8o»j    i(LTS)  +  iSLT  =  aa'j 

«ùui  2/'  cos»  i  hTS  =  fl^  Mn*  i  SLT  » 

3(f  cos  i  S{.T  ssa^eu^i  LTS. 

Ainsi  les  phases  de  la  terre  et  de  la  lune  Kront  tonfoM 
complément  l'une  de  l'antre.  Quand  U  Inné  sera  pMiM^h 
terre  sera  toute  obscure;  quand  la  lune  wra  tonte  obicneiU 
terre  sera  pleine  et  ronde  ;  quand  la  lune  sera  dicbotoaM,  h 
terre  le  paraîtra  de  même.  Qaand  nous  verrona  la  laae  H 
cruiitsant  fort  étroit ,  comme  deux  jours  après  ta  iioa?aQt  lai|i| 
un  observateur  placé  dans  la  lune  ,  verrait  la  terra  pnqa* 
pleine ,  qui  éclairerait  fonement  l'hémisphère  preeqM  Mt 
obscur  de  la  lune.  Cette  lumière,  réDécfaie  de  la  terre  i-U 
lune  ,  sera  renvoyée  avec  perte  de  la  lune  à  la  terre  ,  et  c'e*t  Is 


LEÇON  XIV.  3o9 

flont  l'excentricité  n*est  guères  que  de  0,0168;  ainsi  la  lune 
€loit  afoir  une  équation  du  centre  qui  peut  aller  à  7°. 

24*  Il  importera  donc  de  savoir  le  lien  de  l'apogée.  Ob* 
«errez  la  longitude  de  la  lune  à  deux  jours  dilTérens  ,  lorsque 
le  diamètre  sera  de  la  même  grandeur ,  comme  Se',  tous  serez 
sûr  que  l'apogée  est  sur  le  milieu  de  l'arc  qui  a  pour  extré- 
mités les  deux  longitudes  observées. 

En  répétant  ces  observations  à  diverses  époques^  vous  verrez 
que  le  lieu  de  l'apogée  change  rapidement,  et  qu'il  fait  le 
tomr  da  ciel  en  9  ans,  on  plus  exactement ,  3a3i/  8^  34'  Sy" 
environ ,  ainsi  qu'on  l'a  trouvé  par  des  méthodes  plus  précises. 
Mais  l'observation  des  diamètres  suffira  pour  vous  prouver  que 
le  ntODvement  de  l'apogée  est  de  6' 41''  P^r  jour  environ. 

'  s5.  Ces  déterminations  de  la  parallaxe ,  de  Texcentricité , 
eu  lieo  de  l'apogée  et  de  son  mouvement  diurne ,  ne  sauraient 
être  bien  exactes  ;  mais  elles  ne  nous  ont  rien  coûté  ,  et  seront 
utiles  pour  les  recherches  suivantes.  Nous  pouvons  encore  dé- 
terminer le  moyen  mouvement  par  un  procédé  qui  n'exige 
ai  théorie,  ni  instrumens,  et  qui  par  la  convenait  fort  aux 
anciens ,  qui  Tout  en  elTet  employé  les  premiers. 

ùB.  Supposons  que  vous  ayez  deux  observations  d'écIipse , 
dans  lesquelles  la  déclinaison  de  la  lune  ait  été  égale  «  mais 
de  «gne  contraire  à  celle  qu'avait  alors  le  soleil ,  vous  en 
conclurez  qu'au  milieu  de  Téclipse  la  lune  était  diamétralement 
opposée  an  soleil ,  et  qu'elle  avait  dans  l'intervalle  accompli  un 
■ombre  entier  de  révolutions  synodiques. 

Soit  M  le  mouvement  diurne  de  la  lune,  m  le  mouvement 
diurne  du  soleil ,  (M — m)  sera  le  mouvement  relatif  avec  lequel 

la  lune  peut  rejoindre  le  soleil  et  se  retrouver  eu,  conjonction. 

On  aura  donc 

(360**  \ 
^ y 

xk  lût  par    l'observation    des  phases  ,    que    la  révolution 

^nolique  de  la  lune  est  de  29  \  à  peu  près  ;  on  saura  donc 

'^^'■Bbre  de  révohitiona  synodiques  qui  auront  eu  lieu  dans 
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rintenralle  :  »oit  n  ce  nombre;  on  aura  n.(  ^^ J=N» 

\M  — m/ 

d*oii  r— j  36o"  =  M  —  m.    Cette  équation  voua  donnera  le 
noinrement  relatif ,  d*où  vous  conclurez  le  mouTement  pn^rt 

=  M=:ri^  j36a* -|''*^>  ®^  ^  réTolution  synodi^e 

/    56o*  \ 

{=:  I  -7 1  sera  connue. 

\m. — m/ 

On  a  trouvé  de  cette  manière'  que  le  mois  aynodique  est 
de  39J  ia*44'3^  et  le  moyen  mouvement  diurne  i3'  10' 35*. 
Ptolémée  trouvait  ainsi  i3*  10'  34*  58^  33»'  3o''  3o'". 

27.  Nous  avons  supposé  deux  éclipses  centrales,  e'est-â- 
dire  où  le  centre  de  la  lune  passait  exactement  devant  le 
centre  du  soleil  ^  ces  éclipses  sont  infiniment  rares;  mais  sup- 
posons qu'aulieu  de  décrire  le  diamètre  du  cercle ,  qui  est 
la  section  perpendiculaire  du  cône  d'ombre ,  la  lune  ait  an 
moins  décrit  deux  cordes  égales  dans  les  deux  éclipses,  et 
qu'elle  les  ait  décrites  en  un  tems  égal  ;  les  tems  du  mIKeu 
des  deux  éclipses  ne  seront  pas  exactement  ceux  de  la  eon- 
jonction^  mais  ils  en  différeront  également;  Tintervalle  entre  les 
deux  milieux  sera  le  même  qu'entre  les  deux  conjonctions, 
les  deux  éclipses  auront  présenté  les  mêmes  phases  »  la  partit 
éclipsée  aura  été  la  même  ;  l'égalité  de  durée  prouvera  qne 
le  mouvement  de  la  lune  était  le  même ,  et  qu'elle  était  sur  le 
même  point  de  Fon  ellipse,  pourvu  qu'on  soit  certain  d'ailleurs 
qu'elle  était  du  même  côté  de  l'apogée  ;  elle  prouvera  que  sos 
équation  du  centre  était  la  même  ,  et  qne  la  différence  entre 
les  lieux  vrais  est  la  même  qu'entre  les  lieux  moyens,  st 
qu'ainsi  le  mouvement  moyen  conclu  doit  être  exact. 

228.  Mais  si  la  lune  eût  été  dans  une  éclipse ,  60^  par  exempis 
en-deçà  de  Tapogée  ,  et  dans  l'autre,  6o*  au-delà,  le  moeft- 
ment  aurait  bien  été  le  même  ;  mais  dans  l'une  ,  le  lieu  mcytn 
eût  été  augmenté  de  IVquation  ,  dans  l'autre  il  eu  eût  été  di- 
minué ;  la  différence  des  lieux  vrais  différerait  de  la  diffé- 
rence des  lieux  moyens  de  deux  fois  l'équation  du  centrei 


y 
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^  momrtmcnt  moyen  serait  en  erreur  de*-»-,  c'e6t-â-dire 

louble  de  TéquatloD  divisé  par  le  nombre  de  joort  écoulés, 
intervalle  était  grand ,   l'erreur  serait  peu  considérable  ; 
\  on  Tévitera ,  en  comparant  deux  éclipses  apogées  ou  deux 
Jses  périgées,  ou  une  éclipse  apogjée  ^ec  une  éclîp^  pé- 
B,  ou  plus  généralem^t  deux  éclipses  égake^  en  durée 
n  quantité ,  et  dans  lesquelles  la  lane  av^it  Uim^me  ano- 
ie  moyenne;  tontes  ces  circonstances  sont  asim  dîQciles 
unir  par&itement  ;  mais  le  milieu  entre  up^  grand  nombre 
comparaisons  semblables  ne  peut  diflPérer  sensiblement  de 
érhé^.  et  l'on  a  an  moins  «ne  boxme  approximation  que 
pourra  corriger  ensuite  par  d'autres  moyens. 
j.  Notre  première  recherche  maintenant  doit  être  celle  de 
^•iilIaKe  horizontale  ;  nous   avons  (  YI.  36  )  donné  des 
fens  généraux  pour  la  déterminer ,  mais  la  lune  exige  des 
ntiana^  particulières. 

ïn.  ne  peut  »  à  cause  de  rinclinaison  de  la  lignç  ^eè  cornes , 
■irer  la  distance  au  zénit  que  pour  l'un  des  bords  ;  il  faut 
Bonclnra  la  distance  du  centre ,  il  fa»t  pour  cela  connaître 
lemi-diamètre.  On  mesure  la  ligne  des  cornes  au  moyen 
micromètre  >  soit  filaire ,  soit  objectif.  Cette  hgne  est  un 
nètre  incliné  ;  il  est  accourci  par  la  réfraction  (VI.  3i)  : 
or  le  corriger }  mesurez  la  différence  de  hautteur  h  des 

IX  cornes  et  la  distance  c ,  vous  aurez  -  =  sin  inclinaison 

c 

diamètre  :  avec  cette  inclinaison  et  le  diamètre  mesuré  , 

is  trouverez  dans  la  table  la  correction  r,  et  (oHhr)  sera 

diamètre  apparent  de  la  lune. 

5o.  Ce  diamètre  est  augmenté  par  l'effet  de  la  parallaxe 

1.36)  vous  calculerez  cet  effet  =a  et  (c4-^~^^)  ^^^^ 

diamètre  vrai  de  la  lune. 

Soit  N  la  distance  zénitale  du  bord  de  la  lune  déjà  cor- 

gèe  de  la  réfraction  qui  confient  à  la  distance  N  du  bord  ; 

jt(c-f-r)  =N'  sera  la  distance  du  centre  de  la  lune  an 

ioit,  affectée  de  la  parallaxe. 
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«^55'53':3S«J'::8*:P=^g;-|^  =  „5»5i'a'; 

:e  serait  «apposer  le  mouvement  en  attcension  droite  uniforme. 

54  Pour  avoir  égard  aux  difFirenceii  des  divers  ordres  que 
lODi  fournidseut  les  observations^  voici  comme  on  peut  faire 
e  calcul. 

L*angla  horaire  d'un  astre  est  la  différence  d*a&cension 
Iroita  entre  ^a^tre  et  le  p'  int  de  Téquateur  qui  e^t  au  mé- 
idien.  Soit  M  le  milieu  du  ciel ,  ^A  l'ascension  droite  de  l'astre  • 

P  =  M  —  A. 

i  Tinstant  du  pa^9ajE;e ,  l'ascension  droite  du  milieu  du  ciel 
tait  5*3i'35'=    8a°5fl'45% 

heures  après,  8  =s  lao 

M  =  i3.3i.35  =  floa.5a.45. 

reste  donc  à  connaître  M ,  8  heures  sidérales  après  le  pas- 
;e;  or  nous  voyons  que  d'un  jour  a  l'autre  l'ascension 
dite  de  la  lune  au  passage  croît  de  56'  i''*,  55'  53"*  54'  3a'' 

5a'  ao',  puisque  le  passage  retarde  successivement  de  ces 

intités. 

6.  Soit  i  l'intervalle  pour   lequel    on   calcule  ;  ici ,   par 

nple,  î=      .  gg^  eg<r=  o.5ao88;  vous   aurez ,   suivant 
24  55  ôo 

formula  d'interpolation  qui  n'est  autre  chose  que  le  théo- 

t  de  l^iylor ,  l'ascsnsion  droite  en  tems  = 

=  5»  3,'  35-  +  i^'+  fcl^  A''+  '0-OC'7°)  ^. 

'         *      i.a  i.a.3 

..•(/_00_a)(/-3).„.   ^^^_. 


1 


.a. 3. 4 


voit  que  ces  divers  coefHciens  sont  ceux  que  fournit 
rioe  des  combinaisons.  Vous  aurez  donc,  en  multi^ 
3at  par  lo  pour  changer  le  tems  en  degrés , 


J 


"4 

+ 
+ 
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Sa- 63' 45- 

4.98.58,6  pour  i.' 

a.  13,4  pour  A' 

49.4  P»"  1' 

i4,4  P""  i" 

=  +  55'» 

=  —     l.Sl 

=—    o.5i 

=  +     0.33 

M  = 

87.33.53,3 

303.53.45 

uouvem.  uniforme., 
différence 

i.5"39-5a-,8  =  P 
ii5.3i.  3 
i    9,3. 

S').  Cet  angle  horaire  n'eet  encore  qua  celui  du  boid  prè- 
ci'deiit  de  la  lune;  dou>  eo  dédvirotia  l'angle  horiira  de 
centre  quand  nous  connaîtrons  la  distança  polaire.  Il  iiilSn 
de  diviser  le  sinus  du  demi-diamètre  vrai,  par  celiii  de  11 
diitanre  polaire  ,  pour  avoir  la  dilTérence  d'asceoHon  dnite 
entre  le  bnrd  et  le  centre;  cette  difFéience  s'ajonte  i  I'ih 
ccnnion  druile   du  bord  précédent,  et  se  retrancbe   en  CiD» 
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la  piranaze  de  hauteur  =  7  sin  (N+p)  ;  la  distance  vraie 
a  N=(N+p)  —  «•8in(N-|-p).  Nous  veooiis  de  détcrmi- 
'(N-l^);  «  nous  connaisMons  <v,  nous  calculerions  p  et 
I»  aurions  la  distance  yraie  N ,  pour  en  conclure  la  dis^ 
ce  polaire  =sA=rN4-90**-— H. 

(8.  Si  nous  n^avions  aucune  idée  de  la  parallaxe ,  nous  se- 
ns obtigis  de  négliger  p ,  nous  aurions  des  distances  zéni- 
SB  et  polaires  trop  fortes  de  la  quantité  p  ;  avec  PZ  ,  ZPA 
^B ,  plus  fort  que  PA^  nous  aurions  ZB  plus  grand  que  ZA  » 
iomparant  cette  distance  à  celte  qui  aurait  été  réellement  ob- 
rée  8  heores  après  le  passage,  nousaurions  une  parallaxe  trop 
\B ,  avec  laquelle  nous  recommencerions  le  calcul ,  qui  nous 
laeraif  ane  parallaxe  trop  faible  »  une  distance  zénitale 
f  faible  ^  et  par  suite  une  parallaxe  trop  faible  -,  maïs  a 
)q/Êm  Soie  l'erreur  diminuerait  et  deviendrait  bientôt  in- 
aMe. 

9.  Noue  ponvoni  nous  servir  avantageusement  de  la  con- 
^e  nous  avons  de  la  parallaxe  >  par  la  méthode 
le.  Cette  parallaxe  doit  être  de  67'  environ;  elle 
•n  raison  constante  avec  le  diamètre  (YI.  41)  > 
m  atons  vu  que  les  diamètres  varient  de  ^  eu  -pr ,  la  pa- 
lase  variera  donc  à  pen  près  de  3'  ^;  elle  peut  donc  varier 
53^  à  61  ou  62',  et  toujours  nous  pourrons  estimer  la  pa- 
kam  pour Vinstant  de  l'observation ^  parle  diamètre  ob- 
ri  le  moment  d'avant  ou  d'après. 

[Ob  Ainsi  nous  corrigerons  nos  cinq  distances  zénitales  en 
plojant  la  parallaxe  horizontale  qui  soit  au  diamètre  ob- 

ri  dans  la  raison  -  /^  ^,  par  approximation  ;  dans  le  fait 

rast  noi  dernières  tables^  ce  rapport  est  j  /  ^  ou  -  ,  ^„ ,  ce 

ne  diffière  pas  beaucoup  ;  nous  aurons  donc  des  valeurs 
t  approchées  de  p  pour  chaque  jour,  car  les  distances 
itales  au  méridien  sont  médiocre^,  et  Ton  peut  choisir  les 
tans  où  la  lune  a  sa  plus  grande  déclinaison  boréale;  alors 
cEstance  au  zénît  n'e^t  guères  que  de  ao^^  et  à  cette  dis- 


tance  la  ;)ar.-ill; 

^..  De  no. 
les   cinq  ù'istari 

iervati^-in  ,  H  \\y 

49.  t. H  f. 
e^t  la  rai-m 


ASTROMOMIE. 
;  5/,  se  réduit  à  ig'  3o*i  l'ei 


nq  (li>tanceB  ainni  corrif;ée8  non»  conduro* 
rs  /énitales,  et  par  la  formule  d'interpolatii» 
i  la  distance  zénitale  pour  l'inetaot  de  l'ob- 
res  après  le  second  pasiage. 
le  d'interpolation  pour  les  distances  zénittln 
que  pnur  les  ascensions  droites  ;  les  coelEcicni 

-' ■"■— /  ii! — _1 ,    etc.  sont  numcriqucraent  les  inëDte*,1« 

i.a.3.4 

A',   ...",    A*  et   A"  dont  des  nombres  différens. 

43.  Connaissant  A  pour  l'instant    de  la  distance    zénitale 

oliservùe  près  de  l'horizon,  nous  calculerons  la  distance  ttm 

au  zcniE  co>N  T=cosPsinAco>H -f-cosAsinH,  et  comp»- 

rant  cette  distance    ÎV  â  (N+p)  trouvée  par  observation, 

nous  aurons  p=(N+p) — N 

44-  Mai?  supposons  que  no 
la   pj.dlwe,  et  que    n 


--sinCN+p)- 
'eusKÏons  eu  aucune  idée  de 
té  obligé  de  !a  négliger 
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45.  C*est  ainsi  que  les  anciens  auraient  pu  déterminer  la 
parallaxe,  s'ils  avaient  eu  de  meilleurs  instrumens;  c*est  ainsi 
^00  pourrait  encore  la  vérifier  aujourd'hui,  si  Ton  n'avait 
pas  de  meilleures  méthodes.  Telle  est  entre  autres  celle  de 
I<a  Caille  :  elle  suppose  deux  observateurs  placés  à  la  plus 
grande  distance  possible  sur  le  globe,  et  à  peu  près  dans  le 
même  méridien. 

46.  Soit  C  le  Cap  de  Bonne-Espérance  (fig.  89) ,  et  Z  son 
'zénit;  B  Berlin,  et  Z'  son  zénit ,  L  la  lune.  Un  observateur 
an  centre  de  la  terre ,  observerait  ZKL  distance  de  la  lune 
•êu  zénit  du  Cap ,  et  Z'KL  au  zénit  de  Berlin  ;  la  somme  ZKZ' 
serait  la  dififérence  des  deux  latitudes  :  mais  les  distances  ob- 
•enrées  seront 

ZCL  =  ZKL  +  CLK 
Z'BL  =  Z'KL  +  BLK 

Somma   ZCL  +  Z'BL  =  ZKZ'+  CLK+  BLK 

= ZCZ'+  m  (sin  ZCL + sin  Z'BL) , 

N  +  N'  =  H  +  H'  +  ^  (sin  N  +  si  n  ]>r  ) , 

(N  +  NQ  — (H  — HQ 

''"asiniCN  — N')cosi(N  +  N')* 

On  snppose  les  deux  observations  simultanées  et  les  deux 
observateurs  sous  le  même  méridien  :  s*il  y  a  une  petite  dilTé^ 
reoce,  on  calcule  de  combien  la  distance  polaire  de  la  lune 
a  dû  changer  dans  j*intervalle  des  observations.  Soit  dN  ce 
changement,  on  emploie  (N  +N'+£nV)  au  lieu  de  (N+  N^). 
Je  suppose  que  JN  ait  rapproché  la  lune  du  zénit  du  second 
observateur;  si  le  contraire  a  lieu,  on  fait  dN  négatif. 

47.  La  Caille,  en  partant  pour  le  Cap,  avertit  tous  les 
astronomes  de  son  projet ,  en  les  invitant  à  observer  de  leur 
c6té  tons  les  passages  de  la  lune  au  méridien  ;  Bradley , 
iVargentin  Erent  des  observations  correspondantes.  Lalande 
fit  tout  exprès  le  voyage  de  Berlin ,  avec  le  mural  de  Le- 
anonnîer.  La  Caille,  à  son  retour,  calcula  toutes  ces  obser- 
^oùonBg  et  en  déduisit  la  parallaxe,  en  tenant  compte  de 


1 
.4 
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l'apUlitïenieDl  d«  la  t«ire ,  c«  qvi  te  réduit  i  flan  K^ 
:=>onune  des  deux  latiiades  géocentrîqu^t  (VI.  33), 
mettre  fâinN  et  j'ain  N'  au  lieu  de  sinN  et  sinN',  c'a 
dire  i  faire  (siaN^nnA.  ('mN'sswiiB,  «  - 

(N+IT)— (H— g-i-ir— o     .   -   *■ 

*~    MiD^A— B]cMi;(A+B)   * 

^.  Duséjour  a  nCùt  toni  cet  ctlenb  par  Mi  mttd 
et  il  a  trouvé  que  la  parallaaa  devait  ttn  coaiba  Afai 
pré*  i  la  seconde.  J'a  rAit  feoM  laa  calcabdcBa^oa 
les  fonnulei  prëcMentn,^!  aaat  bMneonp  flm  éf^à 
et  au  moint  aoiai  idna  ^  al  j'ai  relnmA  ans  kMMBM|f  I 
de  peine  exactement  In  raétnea  rétaltatai  ,  >,. 

4g.  Le  rapport  da  dami-diamètra  i  ta  panOQi  ât  fil 
port  du  rayon  do  globe  famaira  an  njaa  dn'^j^l^  ^vt 

ce  rapport  »t  k  fort  pn  prèii^^^   (^tn^.  sa* 

=:  o.a73<)a  ;  le  rapput  da  mr&cea  lara  diMW  (o.ayi 

=  0.074484;  celui  de»  volume)  (0.37993)^  =  0,09032! 
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t lieux  delà  hne;  LA,  YB  les  denx  latitnde*,  l'one  bo- 
i  et  l'autre  «nstiale ,  et  AB  le  monTement  en  longitude  : 

angAL  =  taDgCainÂG;    taogYBr=taogCunBC, 

.r     .  .      vn       »in(AL+VB) 
'"SAL  +  **°6^  =  co,AL^.VB 

=:  atmgC  tin^  (AC  +  BC)  coa  {  (AC — BC)  ; 


ain(AL  +  BV) 

acosi  (AC — BC  )  cos  AL  C08  B  V  sin  i  (AC + BC) 
rin  (A  -M') 

""  ac<MXcosÂ'ain^ÀBcoss(AC— BQ' 
pitu, 

W  — Ê^'    tangAL:tangBV::rinAC:«inBC; 

AL  +  taagBy  :  taog  AL  — tangBY  ::  unAC  +  sinBC 

:  linAC  —  sinBC, 
«i(AL+BY):  «in(AL  — 1»Y)  ::  tangi(AC+BÇ) 

:tangi(AC  — BC) 
«a(A  +  A')  :8in(\— a')  ::tang^AB 

:  tangkAC -BQ =!ii^^rLil^fiAB, 

i.  Nous  aurons  donc  à  U  fois  la  longitude  du  point  C; 
sera  celle  du  nœud,  et  rinclinaison  C  de  l'orbite  ;  mais 
end  sera  mieux  déterminé  que  rinclinaison. 
es  deux  noeuds  de  Torbite  lunaire  »  comme  ceux  de  toute 
s  orbite ,  s'appellent  l'un  ascendant ,  mfmfitfiM^m  ,  qui  fait 
ter  au-dessus ,  et  l'autre  descendant ,  MHTmfitfim^m ,  qui  fait 
«ndre -au-dessous;  l'un  se  désigne  par  le  symbole  Q  ,  l'autre 
le  sjrmbole  ^ .  Les  nœuds  de  la  lune  s'appelaient  ancien- 
ent  la  tête  et  la  queue  du  dmgon. 
5.  Si  nous  faisons  des  observations  pareilles  à  chacun  des 
Ages  de  la  lune  par  son  nœud ,  nous  trouverons  que  le 
nd  rétrograde  de  i®  â8'  par  mois  lunaire ,  ensorte  qu'eu 
oparant  des  observations  éloignées ,  ce  mouvement  rétro^ 
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grade  se  trouvera  de  19**  19'  é^^  par  ao,  et  qae  le  nceud  fait 
le  tour  du  ciel  en  6798  jours. 

On  trouvera  que  rinclinaison  est  sujette  â  plusieurs  ine» 
galités,  et  que  la  principale  ,  qui  a  été  découverte  par  Tycho, 
est  d*environ  8'j,  pui.sque  rinclînaison  va  de  5^  i  6^  17'; 
nous  pouvons,  en  attendant  1  supposer  5*  8'. 

54*  I^e  mouvement  sur  Técliptique  n'est  donc  j)as  le  vé- 
ritable mouvement  de  la  lune.  Il  faut  réduire  chaque  longituda 
k  Torbite ,  en  y  ajoutant  (IV.  69). 

tang'iIsinQ(C-Q)        tang4I«in4(C— Q)    .   ^,^ 

ou      +/4\i3sin2(C— Q)  +  o^4a62  8in4((C— Q). 

55.  Donnons  encore  un  moyen  pour  déterminer  la  panllizi 
et  l'inclinaison  tout  à-la-fois. 

On  choisira  le  tems  où  le  nœud  de  la  lune  se  trouve  dans 
1  eqnateur  à  Tun  des  deux  points  équinoxiaux,  ce  quiarrifs 
tous  les  neuf  ans. 

Soit  EQ  réquateur  (Gg.  91),  ECQ  l'écliptique,  ELQ  l'orbite 
de  la  lune  ,  Z  le  zénit  /  ZA  =  H,  ZC=Z A— AC=H-*  1 
ZL  =  ZA  —  AC  —  CL  =  H  —  «  —  I. 

La  parallaxe  abaissera  la  lune  en  / ,  d'une  quantité 

\J.-=.tm  sin  Z/  =  'w  sin  N  ,       d'où 
Z/=:N=II  — «  — I  +  ^sinN  et  I=H— ••»— N +«8inN, 

Quinze  jours  après,  dans  la  partie  australe  de  Torbite ,  on  auri 
VA'  ou 

^"  =  H-f.•  +  I4-^'sinN'  et  I  =  N'  — H— «  — VsiDlS".     2 

c 
« 

Retranchant  la  première  équation  de  la  seconde ,  il  Ticndri 
N'  +  IV_2H  — ^fiinN'  — 'crsinN  =  o: 


or  V:^::cr':<r;     do--     -'  — *^' 


ne        ce  zrr  -r'3': 


doie 
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:N'  +  N  — aN  — ^(smPr  +  sinN) 

:(N'+N)— aH— !i«8ini(N'+N)co8i(îr.^N) 

N^4.N  — flH 
"  attnUW+N)  cosUN'— N)* 

pirallaxe  ainsi  connue,  on  aura  rinelinaison  par  Tuna 
nz  équations  primitif  es. 

Cette  méthode ,  qu'on  appelle  celle  des  plus  grandes 
es ,  a  fort  bien  réussi  à  Lemonnier.  Ptolémée  n'avait  pas 
issi  heureux;  on  peut  être  fort  étonné  qu'il  s'j  soit 
é  si  considérablement;  elle  suppose  à  la  vérité  que 
le  est  à  la  fois  au  méridien ,  à  90®  des  nœuds ,  et  le 
au  point  équinoxial.  Ces  circonstances  difficiles  â  réunir 
'une  des  deux  observations  sont  tout-à-fait  impossibles 
lir  dans  les  deux.  Il  faut  donc  ajouter  quelques  consi- 
90s  nouvelles,  pour  ne  rien  supposer  qu'on  ne  puisse 
r  tous  les  neuf  ans. 

Soit  donc  Ta  l'équateur  (fig.  9a),  TC^  l'écliptique, 
!  Torbite  de  la  lune ,  Z  le  zénit ,  Zri — dist.  zénit.  observée 
ridien=N^  P  le  pôle,  PZlua  le  cercle  de  déclinai- 
&(=<vsinN, 

=  N  =  Za  —  c/+4rsinN  î=  Za— oc— cZ+^irsinN 
=  H  — D  —  cL-l-irsinN. 

ommant  D  la  déclinaison  du  point  c  de  Fécliptique  ; 
avons 

ang  oc  ==:  tangD  =  tang«  sinTa  =  tang«  sinJl^ , 

,  tanel  sin  Qc  ^       _, 

tang  cl  =  '. — 2 â*     —  tang  E. 

°  sin  c  +  cosc  CO8  JJc  tang  I  ^ 

connaissons  assez  bien  I  et  Q   pour  calculer  E,   ^i 

a  petit  arc;  nous  ayons 

ai 
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cotc=  tangiCOïTc 


_  tin  Te rirt  M. , 

"sînTc       coj  SJ' 
sinvcosA,     ûii^c=  lia  (33*-|-Q]', 


tangE^-i 


tangl  cou  Q 


Aco*(90"+Q)taiisI 


siiivjt  —  Einacosjfttin  QcosQ  tangl* 
On  vnit  que  £  dilFerera  peu  de  I  ;  nous  auroni  donc 
>  =H  — D  — E  +  «fiDN. 


âpii 


Une  tecnnde    obsen-ation  faite  quatorze  < 
donnera 


^'  =  H  4-  D'-f  E'+*'HnN', 

K'-(-N  =  nll— (lï— D')  —  {.E— E')  +  «sinN  +  Vrinlf, 

~  ÇN+IN')  — aH  +([>— D')  +  (E— F) 
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Z'— Z  =/)  +  a[Mna— ainCii— p)i  +  R'— R  . 

Z'— Z'  =  q  +  a  [sin  (u + 9>^  tin  u]  +  R''—  R', 
2' — Z  — p — (R' — K  )  =  aasin  jpcos  ^pcosu-f^asin*  ^pMQZi , 
Z'— Z' — 7— (R*' — R')  =  SàasiniqcoslqcoBu — aobin'j^çsinu , 


Z'_Z-p— (R'— R)  .  ,      . 
^-- =  aco8u  +  atongipsmtt, 

810  p  **»r  j 

Z'—Z— ç-.(R*— R')  ,      . 

nnq  ^•^         * 

;' — Z— p) ,  -  (Z"— Z'— 9)  sont  le«  diflPérences  des  mouveraens 
oyeDiAumonv.  vrais  en  loogit.  r:  (M' — M) — (V^^L),  etc. 

»  =  mouT.  vrai  en  loogit.  — -  mouy.  apogée  ^=  L'—  L  — *  m  ^ 


^/_t^^^j i=aco8a+a8ioutangKL'-L-m) , 

i^TL^CTL'—  n) ^  =flC08U— osiniilangKL''— L'— n) . 

!«  deox  équations  donneront  (acôsu)  et  (asinu),  tangu 
t  a  ;  le  calcul  sera   do  re^te  le  même  que  pour  le  soleiL 

S9.  Nooa  combinerons  ainsi  trois  à  trois  dilFérentes  ob- 
lenrations  de  la  lune ,  et  nous  serons  surpris  de  trouver  pour  a 
les  quantités  assez  différentes  ;  un  peu  de  réflexion  nous  fera 
penser  que  ces  dilTérences  doivent  venir  des  perturbations. 

La  lane  a  fourni  la  première  preuve  de  la  pesanteur  uni- 
tttselle.  C'est  un  fait  constaté ,  que  par  l'eiTet  de  la  pesan- 
teur, un  corps  élevé  de  s',5i73  au-dessus  de  la  terre ,  y 
tombe  en  une  seconde  de  tems^  si  tel  est  Teffet  de  la  pe^ 
Moteur  à  cette  distance  du  centre  de  la  terre ,  nous  pouvons 
calculer  ce  qu'il  serait  à  la  dîstance  de  la  lune;  car  Teffet 
de  la  pesanteur  est  en  raison  inverse  du  carré  des  distances. 

.   La  distance  de  la  lune  à  la  terre  =  .    g  »  :  TefFet  de  la 

sm  5/  ' 

pesanteur  dans  la  région  de  la  lune  sera 

91*. 
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voyons  maintenant  de  combieD  U  loue  tombe  ea  elFetTU 
la  terre,    en  i'  de  tems. 

La  chute  d'une  planète  qui  décrit  ua  cercle  wt  (X.  »j] 

.  .,       -.  .       »  337IQOO  ,  ,       ,  ,  .K, 

irC(fu)Man6'i  ;     r=:  ^^^   ;     duî=3«'.94  =  o',5490. 
;  rtang'j  i*  (o.  54g)*  =  o.  oooSgg  , 

à  trèa-pea  près  comme  ci-deuus. 

Donc  la  lune  pèse  sur  la  terre  i  la  manière  des  grtRI) 
c'est  ce  calcul  qui  a  conduit  Newton  i  la  loi  de  la  paHS- 
teur  universelle. 

6'o.  Si  la  terre  a^t  anssi  sensiblement  inr  la  Iniw ,  le  H>Ial, 
qui  est  un  million  de  fois  plus  gros ,  doit  encore  agir  mdbU^ 
ment,  quoiqu'il  soît  près  de  4°°  '°û  pli"  éloigné;  «t  s'il  ntit 

même  densité  que  la  terre,  son  action  serait  — = =:-Tr, 

iboooo         16 


^ 
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L  rayon  yectenr  de  la  lune  =  1  -f-ecosA+^tc ,,  A  itant 
lalie  moyenne  de  la  Inné  , 

^=  1  *— ecosA  +  «•co8*A— c'cos^  A  -f-  etc. 

Là 

T  et  rinaT  seront  mnltipliés  par  cosA  et  ses  puis- 
;  en  développant  ces  termes ,  il  en  naîtra  des  termes 
ians  de  (T+A)  et  (T— A) ,  T4^A  et  T— aA+etc. , 
A)  et  (aT— A)  +  etc. 

st  la  différence  vraie  des  longitudes  du  soleil  et  de  la 
A  Ton  vent  mettre  à  la  place  de   T  Tangle  moyen 
>mme  des  inégalités,    les  développemens   deviendront 
ongt   et   plus    dif&ciles.   Mais   on    voit    quels  seront 
indpaut  àrgumens  des  inégalités;  on  peut  même  sonp- 
*  «pie  les  termes  dépèndans  de  (nT — ;A)  pourraient  être 
13  aansibles ,  parce  que  (6 — a)  sont  deux  valeurs  à  pen 
Igples  qui  se  détruiront  presqu'entièrement. 
La  distance  de  la  terre  an  soleil  est   m(i  -f*  ecoso), 
f  Tanomalie  moyenne  du  soleil;  cette  anomalie  se  com- 
donc  avec  tous  les  àrgumens  précédens. 
L'orbite  de  la  lune  est  inclinée  à  Fécliptique  d*un  angle 
;  cette  inclinaison  modifiera  les  effets  de  Tattraction  > 
a  latitude  qui  dépend  de  la  distance  au  Q  ;  la  longi- 
la  noedd  se  combinera  donc  aussi  dans  les  développe-* 
avec  tous  les  àrgumens  précédens. 
principales  inégalités  de  la  lune  seront  aesin  A ,  équa--* 
1  centre,  frsinaT  et  c8in(aT — A). 
Dans  Ie9  éclipses  de  lune  qui  ont  servi  aux  premières 
cbes  ,  T=  i8o*,  aT~56o*;  l'équation  AsinnT  se  ré- 
zéro ,  rsin(aT— A)  devient  c  sîn(56o®— A)=  —  csinA. 
trois  équations  rénnies  =  (ae — c)sinA  ;  ainsi  l'équation 
itre  spsinA  a  dû  paraître  (ai&-^)8inA. 
Nirque  trouva  de  cette  minière    (ae— c)  r=  5®  o'  ;    il 


3a9  ASTRONOMIE.  J 

i!ut  àetnc  rMti^r  p*rftiadt  que  i'eqvatiMt  du  centre  ■'JOit 
qu(^  (!e  5';  cep«r<dant  les  observations  de  la  lai)a,daQi  d'nrtni 
cinon-rËnces,  et  •urtiiit  dan)  les  quadratures  ,  hii  avùrt 
îod.qt:e  <'.':*  \a:iation.'  dont  i)  ne  put  deconnir  1*  loi. 

es.  Itoltmte  s'atracha  plut  puiicDliêrement  i  iiheiiiiiihi 
quadrature»  pntirvtrilîerle*  inégalités entreiuu  par HippvqM. 

Dan*  Ica  quacfrature»,  T^so*,  aT=l8o'i  les  troïi  iaé- 
galitcf  ~nnt  ai^::nA,  &ïini8o'=.o  et  csia(i8o*^A)^râiA. 
total,   (3f -f-0"[>  A. 

L'equarinn  du  ce.'.tre  déterminée  dans  ces  circonaaBca, 
«tait   duac  (ae+()ainA;   on    la  trouve  de....     7°4°' 

mais  ci-de»uj  (ae— t)9iQA 5.  o 

d'où  4t ta.jja 

9c a.^o 

ae Cao' 

c i.ao; 

ainsi  l'équation  du  centre  sera  6*  so' sin  A  »  m  n^ligantli 
second  terme  qui  dépend  de  sinaA,   et  se  tronre  o  qnad 
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8inaT=&=s36^  Cette  in^alité  fut  aperçue  et  détermi- 
ne assez  exactement  par  Tycho. 

68.  Kepler,  en  calculant  les  obserrations  de  Tycho,  aper- 
it  une  '  inigalité  dont  la  période  était  *d  un  ai> ,  et  qui  lui 
trot  dépendre  de  l'anomalie  moyenne  du  soleil.  II  l'appelle 
fuation  annuelle;  elle  est  d^euTiron  i  l'sina;  dans  les  éclipses, 
le  doit  se  confondre  avec  l'équation  du  centre  du  soleil , 
li  en  est  augmentée  :  voilà  sans  doute  la  cause  qui  a  fait 
le  las  anciens  astronomes  ont  attribué  au  soTeil  une  équa- 
)ii  du  centre  plus  forte  de  ii  à  12^  qu'elle  n'est  réellement. 

6g.  Si  l'anomalie  moyenne  du  soleil  peut  foucnir  une  équa- 
>n  de  11^  Tanomalie  moyenne  de  la  lune  paraîtrait  devoir 
i  foarnir  une  plus  considérable ,  mais  elle  se  confondrait 
icessairement  avec  l'équation  du  centre,  dont  jamais  elle 
i  pourrait  se  séparer;  on  doit  soupçonner  une  équation  qui 
pendra  de  sinQ;  Mayer  l'avait  indiquée  sans  l'employer, 
ason  l'avait  introduite,  M.  Laplace  l'a  démontrée. 

70.  C'eil  ainsi  que  les  astronomes  auraient  pu  âtre  eon« 
lits  i  démêler  la  cause  des  inégalités  principales  1  et  à 
opçonnerles  inégalités  moindres,  à  les  déterminer  toutes 
ir  des  observations,  en  choisissant  Tes  tems  où  elles  doivent 
re  las  plus  sensibles,  c'est^-dire  quand  Targumént  dont 
les  dépendent  est  de  90®^  à  les  éluder  l'une  après  Tautre  , 
[dioiiissantles  observations  où  Targument  est  de  cf  ou  180''; 
ns  n'ayant  ancune  idée  de  l'attraction  ni  des  perturbations , 
na  pouvaient  que  reconnaître  les.  inégalités  les  pins  con- 
kiraUeSy  et  Tordre  dans  lequel  elles  ont  été  découvertes' 
t  celni  de  lear  importance  réelle.  L'équation  de  36f,  qu  on 
ipdle  variaûon ,  était  bien  plus  facile  à  démêler  et  à  èx- 
ifoer,  que  l'évection  ;  mais  l'évection»  qui  est  de  1**  sio\ 
1  même  de  a"^  4^'  dans  rb3rpothèse  de  Ftolémée ,  quoique 
ien  pins  difficile  à  expliquer,  devait  attirer  plus  forte- 
Mtt  l'attention  «de  Ptolémée,  qu'une  équation  de  36', 
pTil  pouvait  attribuer  en  partie  aux  erreurs  de  l'observation 
M  àrmcertitoda  de  la  parallaitCk..  I^'équation  annuelle ,  qui 


I 


1 
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n'eït  que  de   ii'  la',  aurait  sans  doute  édiappe  i  U^i 
sans  la  simplicité  de  son  argument. 

71.  Pour  dêcnuTrir  une  inégalité  non  encore  «(kfii, 
il  faut  calculer  une  longue  suite  d'obseirationi ,  ctW 
parer  aux  calculs  faits  sur  la  formule  qui  emplois 
les  équations  connues.  Parmi  les  erreiin  des  taUcSp  li  Tm 
en  aperçoit  une  qui  revient  la  même  à  peu  près  â  certMs 
intervalles  égaux,  en  plus  et  en  moins;  on  chcrehe  Tmgt^ 
ment ,  qui  change  de  90**  i  970^  dans  cet  inten«nt,  etToa 
a  le  maximum  de  Tinégilité  avec  Targoment  qui  la  règk- 

Soit  Y  la  longitude  vraie   de   la  lone,  H  h  ksgitvds 
moyenne ,  e  rezcentricité ,  A  Tanomalie  mojreiinc. 

V  =  H  +  «>>»  A  +  a'sinaA  +  &  sû»flA +  «tc 
•^  £sinB-4-csinaB 
+  ysînB'+c'sinâB' 
+  ft'sinB'+c^inaB' 
•f- X  ûnX -f*  j/ unaX. 

Toutes  les  équations  de  la  lune  sont  de  cette  fimne  :  M 

o  =:— <IV  +  rfM+ rfasinA +a£iAcosA+ittsîoB 
+  db'  an  B'+  dB'+  etc.  +  x  sinX+ j'sm  sX  ; 

d\  est  la  différence  entre  la  longitude  obssrvée  et  la  h»* 
gitude  calculée  ,  cM  la  correction  de  la  longitude  moysss»* 
da,  db,  dVy  db"  les  corrections  des  coeffidens  emplof»** 
la  formule }  dA  =  (correct,  longit.  moy-  —correct.  péngW- 
7a.  On  ne  fait  pas  varier  les  argumens  connus  qw  «^ 
pas  d'erreur  sensible,  x  est  le  coeflScient  d'une  inipiw** 
connue  à  deux  termes^  on  la  néglige  d'abord,  et  P*  v* 
terminer  toutes  les  corrections,  il  faut  au  moins  antntoflr 
servations  qu'on  a  d'inconnues,   mais  on  en  prend  ■»  ■■ 
plus  grand  nombre.  Supposons  qu'on  ait  10  încosase»»     J..  ^ 
prendra  1000  observations;  on  réunira  les  1000  •V'v     .  F--^- 
10  groupes  ;  dans  chaque  groupe  on  réunit  les  100  ^^''t"'^? ï.  < 
a  mêm  e  inconnue  a  les  plus  forts  coeffidens,  qu'on  ^^^'^^ 
même  signe  en  changeant,  s'il  le  faut,  tous  les  signes  de  lé^:^^ 
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é  ce  fort  coeiEcient  aurait  le  signe  —  ;  on  en  fait  an- 
tour  chaque  inconnue.  On  élimine  les  inconnues ,  on 
e  les  valeurs,  qu'on  porte  dans  chacune  des  looo  équa- 
Si  les  observations  étaient  parfaites  et  les  formules 
êtes,  tout  se  réduirait  à  o;  mais  à  cause  des  erreurs 
ibleSy  et  des  termes  qui  manquent ,  il  restera  des  er- 
Alors  on  peut  essayer  des  équations  nouvelles;  on  en 
era  les  sinX  et  sinaX.  Soit  j^  la  quantité  à  laquelle 
luit  l'équation  de  condition  ci-dessus  ;  vous  ferez 

y  =  xsin  X  +  a/sin  aX  ^ 

rassemblerez  en  un  groupe  toutes  celles  où  sinX  est 
érable  et  dans  lesquelles  par  conséquent  sin  flX  est  fort 
B  chose;  vous  ferez  un  autre  groupe  des  équations  où 
'.  est  beaucoup  plus  fort  que  sinX;  vous  donnerez  le 

signe  à  tous  les  termes  sX;  les  termes  X,  tant  qu'ils 

plus  petits ,  n'auront  pas  Tuniformîté  de  signe  ;  il  se 
ne  compensation  qui  les  réduira  à  peu  de  chose  ;  vous 
lîoerez  x  et  x\  Vous  pourrez  introduire  ainsi  plusieurs 
ons  inconnues ,  il  ne  faut  qu'avoir  un  nombre  sui&sant 
rvations. 

Cest  encore  la  meilleure  méthode  que  l'on  ait  à  suivre 
a  lune ,  car  la  théorie  même  la  plus  approfondie  peut 
DUS  indiquer  les  équatioos  les  plus  probables  »  mais  il  est 
iflScile  d'en  calculer  analytiquement  les  coelEciens  ;  on 
I  a  jusqu'ici  déterminées  que  par  observation ,  sauf 
les  inégalités  qui  sont  liées  par  une  loi  analytic[ue  à 
le  grande  inégalité  connue  précédemment  par  expérience. 
Cest  par  cette  méthode   que  j'ai  fait  les    tables  du 

de  Jupiter,  de  Saturne  ,  d'Dranfas  et  des  satellites  de 
r  ;  c'est  ainsi  que  MM.  Biirg  et  Burckhardt  ont  fait  leurs 
de  la  lune;  que  M.  Bouvard  a  perfectionné,  d'après  les 
ations  plus  nouvelles,  les  tables  de  Jupiter  et  de  Saturne , 
r  M.  de   Lindenau  a  fait   les  tables  de  Yémis  et  de 

c*est  ainsi  qu'on  se  propose  de  perfectionner  celles 
rcore  et  des  nouvelles  planètes. 


I 
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71.  Ce^riKlant  pour  \ef.  {ilaDèteb  on  a  beancODp  d' 
parce  que  leurs  pcrturltati'>iis  lont  bien  détsnninéet  ps  l(    ; 
th'.i^rie ,  du  ninins  ^uaod  les  planètes  qni  lee  prodolaiÉloit    '.■ 
une  rodfse  sufTiiainment  connue  ,  c'est-a-dire  qu'eUes  oat  àtt    \ 
sate'ih'.cs  bien  ob-ervés.  Maïs  laèiDe  pour  lai  peitnrbatioaidl 
Jupiter  nous  avons  tentL-  de  corriger ,  par  las  obaemtioai,  h 
nia^-e  de  SaUirne,  déduite  des  monvemciu et  des  élongrtioBi 
des  faiellites. 

76.  La  latitude  de  la  lune  a  des  inégalitii;  nais  «llctioiit 
beaucoup  moins  fortes  et  la  théorie  en  est  pins  facile;  It 
?eule  qui  soit   vraiment  impoitante   est  celle  que  Tj'cho  ( 

reconnue  par  tes  ob^errations;    elle    a  pour  argiraïait 

-'-T— ce— Q)-  Comme  l'évection  dépend  de  aT — CC— P*nEO. 
il  y  a  entre  ces  deux  équations  une  reueinblanca  qui  pour- 
rait aujourd'hui  mettre  sur  la  voie ,  si  elle  n'était  pu  eactiK 
connue.  Cette  équation  est  de  8'  ^' ;  les  pliu  fentes  Donli 
sont  n5",  16",  9',  £".  Cette  dernière  est  due  à  H.  Laplue. 
Lus  argumens  sont  des  combinaisons  de  C— 0»d"  *■*  ïlt 
comme  on  pouvait  s'y  attendre. 
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Ht  tontes  été  déterminées  par  le  calcul  ;  on  pourrait  faire 
I  même  chose  pour  la  latitude. 

79.  Le  diamètre  qni  est  en  rapport  constant  avec  la  pa- 
lUure  f  doit  avoir  des  inégalités  qui  soient  dans  le  même 
ipport;  mais  on  se  sert  du  rapport  constant  pour  avoir  le 
amètrep  quand  on  a  calculé  la  parallaxe. 

80.  Quand  on  connaît  bien  toutes  les  inégalités  périodiques  ; 
1  est  en  état  de  déterminer  exactement  la  longitude  moyenne; 
1  en  £ut  le  calcul  pour  deux  époques  éloignées,  et  Ton  en 
>nclot  le  mouvement  moyen ,  comme  nous  avons  fait  pour  le 
»Ieil  (XIU.  i4}-  En  essayant  ces  comparaisons  à  diflPérensin- 
irvalles>  on  a  remarqué  une  accélération  dans  le  moyen  mou-* 
ment.  Des  astronomes  Tout  trouvé  de  1 1'  pour  le  premier 
ècle ,  et  ils  ont  supposé  qu*elle  croissait  comme  les  carré» 
es  nombres  de  siècles;  mais  cette  supposition  était  très- 
récaire.  Les  géomètre.^  avaient  essayé  vainement  d'en  trouver 
I  cause.  M.  Laplace  Ta  reconnue  enfin  ;  elle  provient  du 
hangement  d'excentricité  de  l'orbite  solaire  ;  elle  s'exiirime 
ar  une  série  dont  le  premier  terme  dépend  en  effet  du  carré 
es  temSy  le  second  dépend  du  cube ,  et  les  termes  ultérieurs, 
es  puissances  supérieures.  M.  Laplace  a  expliqué  par  là  la 
iIFérafce  constatée  qui  se  trouve  entre  les  mouvemeos  ac- 
aels  et  les  mouvemens  déterminés  par  Ips  Arabes ,  vers 
an  1000  r  et  par  Ptolémée,  vers  Tan  lao;  il  n'e^it  plus  pos- 
ible  de  la  révoquer  en  doute. 

81 .  M.  Laplace  a  trouvé ,  pour  les  mouvemens  du  por)s;ée 
t  du  nœud  ,  des  équations  séculaires  qui  sont  en  rapport 
onstant  avec  celles  de  la  longitude ,  et  qu'il  eût  été  bien 
iflScile  de  déterminer  par  obnervarion. 

Tons  les  termes  des  équatiofis  de  la  lune  sont  de  la  forme 
sinA;   dont  la  diff'érentielle  exacte  est 

a  cos  Ad  A  —  sta  sin*  ^  dA  sin  A. 

ieit  dA  le   mouvement  horaire   de  l'argument ,    et  cfM  le 
soBvenent  boraire  moyen;  le  mouvement  horaire  vrai  sera 

JM-f-  acosAJA  —  ia$in*^c?AsInAf 
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pour  ]*heure  qtd  suit;  mais  pour  Thetire  qoi  précède,  Osera 

—  dM  —  a  C08  AciA.— -  siann^^iiAsia  A. 

C'est  snr  ce  principe  que  j'ai  calculé  les  tables  de  mon- 
lement  horaire  dont  on  se  sert  an)onrd'liai.  Jusque-là  les 
astronomes  avaient  négligé  les  termes  du  second  ordre,  et 
leurs  tables  n'étaient  pas  d'nne  exactitode  sofBsante. 

Mois  lunaires  de  différentes  espèces. 

8fl.  La  lune  a ,  comme  le  soleil ,  différentes  espèces  cte 
xérolntions  »  elles  sont  même  en  pins  grand  nombre. 

Nous  avons  déterminé  le  mois  sjnodiqnep  qoi  ramène  la 
hine  en  conjonction  avec  le  soleil  ;  elle  doit  avoir  nne  rè- 
volation  tropique  qui  la  ramène  a  une  même  longitude  comptée 
de  réquinoxe  mobile  ,  une  révolution  sidérale  qui  la  ramène 
à  la  même  étoile^  une  révolution  anomalistique  qui  la  ra- 
mène à  un  même  point  de  son  ellipse  mobile»  enfin  une  ré- 
volution draconitique  qui  la  ramène  au  même  ncnid  mobile; 
une  de  ces  révolutions  bien  connue ,  on  en  déduit  tontes 
les  autres  facilement. 

83.  Nous  avons  déterminé  ci-dessus  le  mouvement  relatif» 
le  mouvement  propre  et  le  mois  sjnodique  » 

-^m^-mm                           ■».                               moissynod.fM— w) 
M  :M— m  :  :  mois  synodique  :  mois  trop .  = ^~m * 

on  en  conclut» 

mois  synod.  —  mois  tropique  =irf  (mois  synodique). 

Le  mois  tropique  ainsi    trouvé  et  p    étant  la    précesàon 

pendant  la  durée  de  ce  mois  » 

5Go**.T 
36o®—/i:3Go*::  mois  trop.  :  mois8idér.^S'==^  ' 


8^=: ^ =T.ri+(— i-^W--4— .Y+etc.1    J 

p  L       \  1290000/  •  viagoooo/  J     J 

1 396000" 
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5'—  T  =  Tp ^  +  ( ^Y+  etc-  H 


T. 


lagÇooo' 

""    1296000^ 

Soit  M  le  monrement  de  Tapaide  en  une  révolution  en 
loogifnde; 

36o*  — M  :  36o®  ::  molt  tropique  :  mois  anomalistiqae , 

T .  36o«  T 


moisanom.  := 


36o«— M  ~  M 

2  — 


36o 


o 


«««»».-«oi.trop.=T[^+  (g^y+etc] 


T.    "^ 


3Go* 


M 

1  — 


360*» 
5dt  M  k  momreinent  dn  nœud  pendant  on  mois  tropique  ; 

36o*  -4*  M  •  3^°  ••  ^^^  tropique  :  mois  draconitique , 

.    ,  T.M 

mois  trop.  —  mois  dracon.  =  — 


1  + 


360*» 

84-  On  peut  déduire  tous  ces  mois  des  mouvemens  sécu-* 
lairef  de  la  lune ,  du  soleil ,  de  la  précession ,  du  périgée  et 
k  nttud ,  ainrî  que  nous  l'avons  montré  pour  le  soleil.  J*ai 
ktmfé  de  cette  manière,  qne  la  révolution  se  fait, 

par  rapport  au    nœud  ,    en  27^,21  Qsaaa; 

par  rapport  à  Véquînoxe,  en  27^3216255  ; 

par  rapport  aux  étoiles ,  en  27^32i583o; 
.  par  rap^iort  au  périgée^  en  27,5545704; 

I  par  rapport  au  soleil ,    en  23^53o5885. 
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85.  Si  CM  nombres  éldent  tons  de*  entier*,  en  lei 
ti^tiant  tous  les  nn>  par  lei  autres  ,  an  tarait  une  rén 
composée  qui  aérait  un  multiple  de  chaque  rérolutio 
ticulière. 

En  construisant  de*  tables  de«  loaltiples  de  cbacuna 
rùvolulioti» ,  on  verrait  d'un  coup  d'œil  lei  nombre*  < 
rairnt  comminuni  à  plusieur*  de  ce*  table*  ;  on  j  tw 
trait  le*  période*  qui  ramènent  lei  conjonction*  et  lei 
silinna  voisine*  de*  noeud* ,  et  par  contéqnent  lu  écl 

86.  Les  ancien*  *'occupèreiit  beaucoup  de  cei  p 
composées,  .tnit  pour  régler  leur  calendrier lusi-aoUii 
pou'  éviter  le  calcul  de*  éclipse*,  qni  préae&tut  aie 
dilTifuItt!  gn'nn  ne  savait  pa*  résoudre. 

Le  p1ll^  n-lébre  est  le  cycle  de  Méton,  connu  (oui 
de  nnnthre  d'or;  il  e*t  composé  de  i^  an*,  on  6^90 
dan«  Irs^iiets  la  lune  devait  revenir  à  son  n(enda5S,0 
cVât-a-dire  ^55  fois  à  fort  peu  près,  aS^  foi*  i  la 
loni;itLi(|p ,  s5i  ,8  foi*  à  *on  apogée ,  et  935  foi*  en  o[^ 
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Vn%  pMode  qui  ramènerait  les  éclipses  de  même  grandeur 
de  même  durée ,  an  même  îonr  de  Tannée  et  a  la  même 
igitnde,  ne  pourrait  être  qu'un  mu1;i;yle  exact  des  difFé- 
is  moia  lunaires.  Le  retour  à  la  même  distance  du  nœud 
onerait  Téclipse  de  même  grandeur  ;  le  retour  au   même 
int  da  l'ellipse  donnerait  la   même  durée  ;  le  retour  â  la 
•me  loa^tude  donnerait  le  même  jour;  rien  de  tout  cela  ne 
ut  être  parfaitement  exact  ;  mais  on  voit  par  ce  raison- 
ment  comment  Hipparque  et  Ptolémée  ont   pu  trouver  i 
u  près  lea  mouvemens  de  la  lune ,  de  son  nœud  et  de  son 
ogée ,  pair  la  période  des  éclipses,  dont  les  Babyloniens  avaient 
ît,  dît'-OD,  une  ample  collection,  qui  ne  suppose  d'ailleurs 
le  des  jeux I  de  l'attention,  et  le  soin  d'écrire  ce  qu'on  a  vu. 
8g.  An  moyen  de  la  période  chaldéenne ,  on  pouvait  donc  ^ 
'après  les  éclipses  observées,  prédire  les  éclipses  futures;  et 
'ast  ainsi  sans  doute  que  Thaïes  prédit  cette  éclipse  célèbre 
«e  rapporte  Hérodote ,  et  qui  Et  jeter  bas  les  armes  aux 
làdes  et  atfx  Lydiens ,  effrayés  de  l'obscurité  profonde  qui 
TOt  subitement  succédé  au  jour.  Hérodote  en  indique  l'an- 
é9  d'une  mamère  si  vague  ,  que  l'on  doute  si  elle  est  arrivée 
aTan  SSi,  585,  637  ou  607  avant  J.-C;  encore  aucune 
1«  ces  éclipses  n'a-t-e!!e  dt)  être  totale  et  ramener  cette  obs- 
«rite  qui  n'est  peut-être  qu'une  fiction  d'Hérodote  ou  de 
«nx  qui  lui  en  parlèrent. 

go.  Anjoardliui  que  le  calcul  des  éclipses  est  devenu  bien 
>los  fadie  et  plus  sûr,  on  ne  fait  plus  aucune  attention  à 
^i  périodes;  les  astronomes  ont  d'autres  moyens  pour  recon- 
tvitie  les  éclipses  qui  doivent  avoir  lieu  dans  une  année  ,  et 
pour  les  calculateurs  d'Epbéméridcs ,  tous  ces  moyens 
inutiles.  On  a  led  lieux  de  la  lune  pour  raidi  et  minuit 
chaque  jour;  on  voit  d*un  coup  d'œil  quelle  sera  laja- 
le  à  l'instant  de  la  conjonction  ot  de  Topposifi^'n ,  et  par 
[uent  s'il  est  possible  qu'il  y  ait  éclipse  de  solinl  ou 
Inné. 

I.  A  défaut  d'Ephémérides ,  le  moyen  le  pUi^  simple  est 
que  j*ai  indiqué  dans  la  Préface  de  mes  Tables  solaires» 
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Ces  tables  donnent  pour  le  i"  do  iaavier  da  «JuqM  auM 
la  distance  angulaire  de  la  lune  au  aoleiL  et  le  lieu  do  acnd. 
Ces  angle»  sont  en  parties  déciiualea  de   la  circntifèrenn. 

Pour  qu'il  y  ait  éclipse  de  soleil,  il  faut  que  la  diïiaow 
angulaire  soit  o  ou  fort  petite;  pour  une  éclipse  de  tune,  il 
feut  que  la  di.iiance  angulaire  approche  beaucoup  de  Udtmi' 
circonférence  on  de  5ao. 

La  distance  étant  donnée  pour  le  i"  janvier,  on  vok  a 
qu'il  y  faut  ajouter  pour  qu'elle  devienne  looo  ou  fi'X>\  on 
cterfhe  dans  lea  mouveniens  pour  les  jours  du  moi»  ,  celui  oi 
le  mouvement  relatif  est  de  ce  nombre  de  parli&«i  on  a  pu 
ce  moyen  le  jour  de  la  syzygie  moyenne  ;  on  peut  aime  cor- 
riger cette  syzygie  moyenne,  de  l'équation  du  cenl/e,  ie 
l'évection  et  de  la  variation,  et  par  conséquent  amir  À  pfo 
près  la  syzygie  vraie  ;  on  voit  aussi  quelle  est  la  âi»t«i>re  *" 
nœud.  J'ai  trouvé  que  si  cettedistance  est  au-dessiu  de  13*  37  . 
à  la  syzygie  moyenne  ,  l'éclipsé  de  soleil  est  sdre  ,  ei  qn'tils  | 
est  impossible  ,  au  contraire ,   si  elle  surpasse   13°  44'-  ^'"'^  1 
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lumière  du  soleil  et  de  la  réfléchir,  Tbabitant  de 
lèro  obscur  de  la  terre  observe  une  éclipse  de  lune. 
:*e9t  la  lune  qui  est  entre  le  soleil  et  la  terre,  Fombre 
le  atteint  la  terre  le  plus  souvent,  et  l'habitant  de 
sère  éclairé  se  trouve  momentanément  dans  le  cône 
,  il  perd  de  vue  le  soleil.  C'est  ce  qu'on  appelle 
le  soleil,  wAiiVu  JAiar,  sol  déficit.  Le  mot  éclipse* 
léf alliance. 

s  éclipses  de  lune  sont  plus  fréquentes  que  les  éclipse^ 
I ,  surtout  pour  un  pays  donné  ;   en  efl'et ,    quand 

est   éclipsée ,  elle  perd  réellement  sa    lumière ,   et 

est  vue  de  tout  l'hémisphère  tourné   vers  la  lune, 
raire ,  si  c'est  le  soleil  qui  paraît  éclipsé ,  il  ne  perd 
sa  lumière ,  il  nous  est  simplement  caché  par  fa  lune  \ 
le  étant  beaucoup  plus  petite  que  la  terre,  son  ombre 
une  tache  qui  ne  couvre  qu'une  partie  de  l'hémisphère 
La  lune  fait  alorsà  peu  près  l'effet  que  produisent  sou- 
nuages  qui  nous  dérobent  la  vue  du  soleil ,  tandis  qu'a 
s  pas  nous  voyons  des  édifices  fortement  éclairés^ 
I  première  chose  est  donc  de  déterminer,  pour  ces 
pèces  d'éclipsés ,  les  dimensions  du  cône  tronqué  lu- 

qui  a  sa  base  au  soleil ,  et  celles  des  cônes  d'ombres 
>rre  et  de  la  lune. 

50  (llg.  94)  '®  rayon  du  globe  solaire ,   TE  celui  du 
errestre ,  L  le  centre  de  la  lune  à  l'instant  de  l'oppo- 

les  trois  centres  seront  sur  une  même  droite  STLf>. 
ENC  un  rayon  solaire  tangent  au  globe  bolaire  en  O, 
;lobe  terrestre  en  E  ;  SO  et  TE  seront   perpendicu* 
m  rayon  OC,  SC  bera  l'axe  du  cône;  en  effet,  ima- 
[ue  le  plan  STCEO  tourne  autour  de  SC ,   la  droite 
crira  la  surface  d  un  cône  lumineux  entre  le  fioleil  et 
e,  et  ob!>cur  depuis  la  terre  jusqu'au  sommet  C. 
oit  LuK  une  portion  de  l'orbite  de  la  lune,  sa  tangente 
-a  le  demi-diamètre  d'une  section  du  cône,    faite  per- 
iilairement  à  l'axe  dans  la  région  de  la  lune  ,  et  cetie 
sera  un  cercle  ;  u  sera  le  point  par  lequel  le  bord  de 


on 


1 
TC=:  axe  du  cône  obacur  =  ^r^  ; 

et  par  conséquent, 

LC  =  TC  —  TL  =  -r^  • 

^^—    sin^MnC  «n 

6.  Soit  t  le  demi-diamètre  du  solei 

SO  =  TS  «in;^  =  ^ 
^^  ^     se.  TE      S 

SO:TE;:$C:TC=s— §^j— = g 

oa 

1      ,     1 
-î H— ^     î 

1  fiinir        «n  L» 

êinC 


8in 


=  »  +  :nrr  = 


donc 


rin/»=ttnC  +  «n*    et    sinCr 


nn 
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letit  terme  ne  saurait  aller  i  o^ooS;  on  peut  done 
Mer  que 

idnit  à 
le 

CTE  =  9o*  — C=9o«  +  îr  — /  =  iTK  =  iE^ 
aiE  =  180*  +  a^r  —  fl/=  EiF*  =  180**  —  a^l—  ît). 

îF  est  la  partie  obscure  de  la  terre}  elle  est  moindre  que 
nsphère  ;  pour  la  connaître  »  il  faut  retrancher  de  Vhà^ 
hère  une  zone  dont  la  hauleur  srCs/'— -  ir. 
I  partie  éclairée  EaF  est  Thémisphère  4-EÔne  (/— ^)^ 
-A-dire  plus Ja  zone  dont  la  hauteur  est  égale  au  démi-dia'* 
«  du  soleil,  diminué  de  la  parallaxe. 

L*angle  LTtt=  TuE— Cas*»— Crc*»— /-fîr 

insi  ^  £a  somme  des  deux  paraUoJdei ,  diminuée  du  detni^ 
t^tre  da  soleil^  sera  la  distance  angulaire  de  la  lune  à 
9  du  cane  Nombre ,  à  Finstant  où  le  centre  de  la  lune 
tra  dans  ce  cône  ;  à  cet  angle  iqdùte%  le  demi^iamètre 
is  lune  f  vous  aurez  la  distance  angulaire  à  taxe  du 
B  pour  [instant  où  le  bord  de  la  lune  entrera  dans  le  cône; 
deux  formules  pour  les  éclipses  de  lune  seront 

m^w^l      et      «»  +  «•— /  +  1I; 

I  la  règle  donnée  de  tout  temspar  les  astronomes;  rignû« 
lement  ces  deux  angles  sont  ir—  C  et  %  -^t/^^-C,  d  étant 
lemi-diai^tre  de  la  lune. 

sa.. 


ASTRONOMIE. 


àa  C       sin  -s      ain  J^—  sina-  '    «o  » 

quantité    néceâsairement  pnsitive  ;    ainsi  le  sommet  da  cAm 
d'ombre  est  tou)oiirs  au-delà  de  la  luoe,  et  même  LC  ot 

plii5  Rrandqiie  TL ,  car  LC  — TL  ='"""''"~""^,qQaatil^ 
■^       *  ^  2sm«smC   '^ 

toujours  positive. 

().  Plaçons  la  lune  entre  la  terre  et  le  soleil  en  L',  et  toit 
Vil'  l'orbite  de  la  lune,  n' sera  le  point  par  lequel  le  CcdM 
de  la  lune  entrera  dans  le  cône  iuminaux. 

L'Tn'  =  Tn'E  -|-C=*+J  —  *  =-m—w+tl 

Ainsi  la  différence  des  parallaxes ,  augmentée  du  itnâ' 
dlamèire  du  ioleil ,  serala  distance  angulaire  du  ceittredebi 
lune  à  l'axe  du  cône,  au  moment  où  le  centre  de  la  lune  enirtra 
dam  le  cône  lumineux  ;  à  cetangîe  ajoutez  le  demi-diamètn  à 
de  la  lime,    et   vous  aureT,  la  distance  à  l'aa:e   au  moment 
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,     Q.37.q.996   ,  0.Q007QQ545 

=  TL ::- .—  +  — rnr^ —  • 


„,,_    ,    Oa7q.Qqg 0.000700543 

11.  Aiaii  pour  que  TL' — KL'  soit  =^0,  o'e«t-à-dir«, 
pour  que  le  somniet  du  cône  coïncide  avec  le  centra  dtlt 
terre ,  il  faut  qu'on  ut 
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entière  snr  le  soleil  sans  le  couvrir  tout-à-fait  »  ensort» 
este  autour  de  la  lune  un  anneau  lumineux.  Dans  ce- , 
I  lumière  du  soleil  est  fort  affaiblie ,  maisTobscurîté. 
pas  totale ,  i  beaucoup  près  ;  car  pendant  Téclipse  an- 
»  de  1764»  je  me  souviens  très-bien  qu'à  Amiens^  où 
leurais  alors  »  on  avait,  malgré  la  pluie  qui  ne  cessa 
;e  pas  un  instant  de  toute  la  matinée,  ce  demi-jour 
observe  quelques  instans  avant  le  lever  du  soleil ,  quand 

est  tout  couvert  de  nuages  sombres, 
un  faux  avis  inséré  dans  la  Gazette  de  France ,  par  un 
ré  qui  ne  savait  pas  la  différence  d'une  éclipse  annulaire 
(clipse  totale  ,  le  public  s'attendait  à  une  obscurité  par- 
mais  il  était  prouvé  par  les  observations  précédentes, 
mment  par  celle  de  Téclipse  totale  de  17^4»  <iu*il  svilH- 

plus  petit  filet  du  dbque  solaire,  pour  empêcher  ou 
r  Tobscurité. 

5-ppoD.  TL'-KL'=i=l:22?5o^  __  o^^TMâf   ,. 
'^^  am^  smr 

t  du  cône  ne  pourra  toucher  la  terre  qu'au  point  a^ 

»  TA  =  i;  alors  l'éclipse  ne  pourra  être  totale  que 

I  pomt  a  et  pour  un  seul  instant;  elle  sera  partielle 

partout  ailleurs.  De  cette-  équation   on   tire 

■ 

i.ooa5o833G 


sm 


V  = 


sin^ 


t  cette  formule  et  sur  la  formule  m^ms=S.6S3jQS^9m/i'^ 
i  calculé  la  table  ci-jointe,  dans  laquelle  le  demi- 
«  du  soleil  étant  supposé  tel  qu'il  est  dans  la  pre- 
»lonne,  l'éclipse  ne  pourra  être  que  totale  avec  plus. 
is  de  demeure  dans  l'ombre ,  si  la  parallaxe  est  plus 
que  celle  qui  se  trouve  dans  la  seconde  colonne  ;  elle 
rm  être  que  partielle  et  annulaire»  n  la  parallaxe  est 
Ton  h  *voit  dans  la  troisième  colonne;  entre  ces  deux 
,  elle  sera  annulaire  ou  totale,  selon  la  position  d% 
fitenr,  par  rapport  à  l'axe  du  cône» 


ASTIvo^oMlt:. 

Limiles  des  éclipses  totales  et  angulaires. 


; 

- 

»' 

.— V 

i5'  ^;5' 

67- 4«- 

5S'45' 

57-  1 

i5.5o 

58.01 

57.  3 

68 

i5.55 

68.. 9 

67.=. 

58 

iS.  o 

58.37 

57.3., 

58 

iP.  5 

58.56 

57.56 

60 

iR.to 

59-. 4 

58.14 

60 

i6.i5 

59.3a 

58.3a 

60 

iG  20 

53.5. 

58. 5o 

61 



P  -nr  la  lui 

I  Utiltide  II 


'f.  éclipses  snnt  toujours  totales,  i  moiai 
t  trop   grande  pnur  qu'elle  ^mu/t  l'en- 
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a  durée  de  Tédipse.  Dans  le  fait^  il  avance  le  long 
liptique  ,  de  a'  ^  environ  par  heure  ;  la  lune  8*avance 
:  environ  pendant  une  heure;  son  mouvement  vers  le 
)  sera  donc  de  5o'  environ  ;  c'est  ce  qu'on  appelle  le 
lent  relatif  sur  l'écliptique. 

Pendant  que  la  lune  ira  de  N  en  A  (Eg.  96),  sa  latitude, 
V  est  0 ,  sera  devenue  OA  quand  la  lune  sera  en  con- 
1;  soit  d^  le  mouvement  de  la  lune  en  longitude , 
ui  du  soleil,  dk  le  mouvement  en  latitude ,  nous  aurons 

jr=:  3=  tang  inclinaison  de  Torbite  vraie  =  tang  N^    ' 

j-sr  =  tanginclinaisondeTorbite  relative  =  mng  I; 

ty  pendant  que  la  lune  allait  de  N  en  A  par  tme 
aison  des  roouvemens  d(£^  et  dx  ,  le  nadir  du  soleii 
iTait  de  S  en  O^  ensorte  que  la  lune  et  le  nadir i  se 
t  au  même  instant  dans  le  cercle  de  latitude.  Le  triangle 

'  OA 

le  ONA  donne  tang  N  =  j^  ;  mais  plaçons  le  nadir 

le  en  O;  il  faiiidra  supposer  'que  la  lune  estï  partie 
it  I,  tel  que  NI==SO;  lO  sera  le  mouvement  re- 
:^C~^0;  le  mouvement  en  latitude  sera  toujours 
A  9  et  le  triangle  AIO  donne 

-       AO  dx 

tangl=-j^=3^— ^. 

nouvçipens  étant  supposés  uniforipea  pendant  la  durée 
lipse  »  si  vous  supposez  que  d(^ ,  dQ ,  dx  soient  les 
aens  horaires,  pour  une  fraction  d'heure  quelconque  n, 
nt  nd^y  ndQ)-9  ndx',  vous  aurez 

ndx  dx        _ 

louveraent  relatif  de  la  lune  au  soleil  aura  toujours 
inclinaison  sur  Técliptique^  si  yous  supposez  le  nadir 
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du  ^leil  immobile  en  G ,  Torbite  relatiTe  de  la  lune  sert  lAp 
dont  Tinclinaifton  =  I. 

19.  Ces  suppositions  simplifient  lee  calculs  sans  rien  leur 
ôter  de  leur  précision  ;  mais  dans  le  cas  où  Ton  Tondrait 
l'exactitude  rigoureuse  ,  on  pourrait  faire  les  calcnls  des  dis- 
tances des  centres  par  les  méthodes  ordinaires ,  on  bien  on 
partagerait  la  durée  de  Téclipse  en  plusieurs  portions  ^les, 
pour  lesquelles  on  déterminerait  Tinclinaispn  I  arec  les  mou- 
Temens  qui  auraient  lieu  pour  Tinstant. 

no.  Tous  ces  mouvemens  sont  des  mouvemens  vrais  vos  du 
centre  de  la  terre ,  la.  parallaxe  n*y  bit  rien  ;  pour  savoir  li 
la  lune  entre  dans  le  cône  d*ombre  et  perd  la  lumière  qu'elle 
recevait  do  soleil  »  il  ne  s*agit  nullement  de  savcnr  à  quel  point 
de  la  voûte  céleste  nous  rapporterions  la  lune ,  mander safoir 
où  elle  est  réellement ,  pour  trouver  si  elle  est  dans  hlnmièci 
on  dans  Tombre. 

Les  réfractions  n'apportent  non  plus  .aucun  changement  i 
la  grandeur  ni  au  tems  de  l'éclipsé  ;  U  réfraction  ne  s'opère 
que  dans  notre  atmosphère ,  et  l'éclipsé  s'opère  en  dehors  i 
une  grande  distance. 

91.  Les  réfractions  expliquent  un  fait  qu'on  a  qaelqnsfoû 
observé. 

Supposons  que  dans  une  éclipse  totale  le  centre  du  soleil    j 
soit  à  go^  52'  de  distance  au  zénit ,  la  réfraction 
relèvera  de Su'  4^ 

i  le  centre  du  soleil  paraîtra  donc  à 89^^9.14 

il  sera  élevé  d*une  minute  sur  Thonzon, 

Le  centre  de  la  lune  sera  à  la  distance....  89^ aS' 
la  réfraction  diminuera  cette  distance  de s4**^ 

la  distance  zénitale  apparente  sera  de 8g.  344 

la  parallaxe  moyenne  abaissera  le  centre  de 5j 

90»  o'-i? 

Ainsi  le  centre  de  la  lune  sera  l' au-dessous  deTboriios; 

on  ne   verra  guères  que  la  moitié  des  disques  du  soleil  it 

delà  lune;  mais  dans  une  éclipse  totale,  la  lune  peut  aiotf 
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Ittitiide  qui  passe  flo\  n*en  prenons  que  i5  à  cause  de 
l'angle  que  le  cercle  de  latitude  fait  avec  Thorizon,  noui 
mimma  voir  la  lune  toute  entière  et  la  moitié  du  solei-. 
^^oêbA  la  Inné  est  éclipsée  et  i  rhorizon,  elle  est  i  trèa-pea 
srès  an  point  orient  ou  couchant  de  Técliptique;  Tangleca 
sercle  de  latitude  est  â  fort  peu  près  complément  de  la  hai- 
eur  dn  nonajgésinie. 

99.  ConnaMsant ,  comme  nous  ayons  dit  (XrV.90) ,  le  jour 
st  llieare  â  peu  près  de  l'opposition ,  vous  pouvez,  par  le  cal-* 
ml  dn  lien  de  la  lune ,  en  négligeant  même  toutes  les  petites 
sqnatioas ,  aiToir,  i  une  demi-heure  près,  le  tems  de  la  «7- 
TB».  C*eit  alors  que  commence  le  véritable  calcul  de  Téclipse. 

Dtenninez  pour  ce  moment  la  longitude  exacte  dn  soleil» 
Km  dami-Aaraètre ,  sa  parallaxe  et  son  mouvement  horaire  ; 
la  loag^tnde  «  la  l^tftude ,  le  demi-diamètre ,  la  parallaxe  et 
ks  uonvemens  horaires  de  la  lune  en  longitude  et  en  latitude. 

Calcnle»twisl  =  2^2g;  faites  S  =  i8o*  +  0, 

(rfC-^)  :  36oo-  ::  (  j-c)  :  t=  ^^i^^i 

si  T  cit  le  tema  du  calcul  ^  le  tems  de  l'opposition  sera 

m  .   ._a^  ,   (&-C)36oo^ 

t  m  sonstractif  si  (^  >  $ . 

tdh 


366o'  Idjii:  t: 


36oo 


9  9 


btil.d.âroppo«tian=.  +  g^=x+(3|-^)d*=/, 

iiva  la  latitnde  à  l'opposition»  si  a  est  la  latitude  pour  le 
tBBsdn  calcul. 

a3.  /cosi  sera  la  plus  courte  distance;  en  effet ,  abaisses 
là  pcrpendicnlaire  Om  sur  Torbite  relative  NA ,  le  point  m 
Kra  le  plus  voisin  du  centre  O  de  l'ombre»  Om  sera  la  plus 
poorte  distance  du  centre  de  la  lune  an  point  O ,  et  Oiii  = 
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OAcoïmOA=:/cosI ,  etil  eut  évideot  que  mOA:=90*— aOW 
=  90°  —  I- 

94-  mA  géra  le  chemin  que  la  lune  Fera  sur  mo  gcUto, 
c]tre  le  tems  de  la  plus  courte  distance  en  m  et  !•  ta» 
ât  la  conjonction  en  A.  Or^,^ 

i.  =  lain  I  1=  On» 


mA  :=  0  A  un  tnO  A  = 


Onttangt. 


25,  Abaissez  la  perpendiculaire  mm'  surl'écliplique, 
aurez 


ni'0  =  mOcos 
(rf(^_rfO)  :  3Goo"  ;  :  m'O  :  tems  de  m'Û 

;«nl.36oo" 


/coalnnniOA^:  Itinï  coït, 
IcoU.âCoo' 


tems  de  m'O  = 


mA.SGoo' 


si  pour  convenir  enteras  un  arc  mA  de  l'orbite  raUliie, 
t-à~dire,  pnur  connaître  le  (ema  que  la  lune  emploit  i 
ire  un    arc    quelconque  de  son  orbite  rel^tifc,  il  t^^ 
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)nt  tangens  en  E  et  en  G  au  cercle  de  Torobre.  Les  points 
et  Y  seront  donc  ceux  du   commencement  et  de  la  fin  de 
sclipse  ;   les  triangles  rectangles  mOL ,  mOY  auront  deux 
^tés  égaux  chacun  à  chacun  ;  on  en  conclura 

iL  =  toY  =VôL—Oik'=z  V/ôV*— Ô^* 
=  v/(OL—  Om)(OL  +  Om) 


lion  nous  connaîtrons  la  valeur  de  mL  =7nY. 

37.  Le  point  m  est  donc  également  éloigné  du  commen- 
rement  en  L  et  de  la  fin  en  Y,  le  point  m  est  celui  du  milieu 
le  réclipae  ;  le  tems  de  m  est  ce  qu'on  appelle  le  milieu  de 
féeBpse;  le  tems  de  mL  s'appelle  la  demi-durée;  ainsi 

milien  de  Téclipse  -—  ^  durée  =  tems  du  commencement , 
.  milieii  de  Féclipse  +  ^  durée  =  tems  de  la  fin. 

98.  Oa  pourrait  faire 

.    -.-  Om  /cosi 

am  ULro  ^sm  u=  7^7-  = 


OL~  flr  +  îT  — i^+rf* 
et 
,  mL  =:  OL  cosu  =  ('»  +  «'  —  ^4"^)co8K. 

9g.  A   mesure  que  la  lune  s'avancera  de  L  vers  m,  sa 
&luce  an  centre  O  ira  toujours  en  diminuant ,  puisque  ron 

a  toujours  pour  un  point  quelconque  la\  UO  =L'/ii  +Om  ; 
U  distance  ne  peut  diminuer  sans  qu'une  partie  du  disque 
plot  ou  moins  grande  n'entre  dans  l'ombre  et  ne  s'éclipse  ;  la 
polie  éclipsée  sera  donc 

W— LO'  =  ('y+ir — ^+d)  — distance  actuelle  des  centres  ; 

^  ta  effet,  supposons  que  le  centre  soit  en  L\   il  est  évident 
91e  le  demi-diamètre  dirigé  de  U  vers  O  sera  dans  Tombre , 
;tt  qoe  la  partie  RL'  d'un  autre  demi-^diamètre  sera  auâsî 
^ÉÊns  l'ombre  ;  la  partie  éclipsée  sera  donc 

r 
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=  m+r—t+d—VO 
5o.  La  plus  petite  valeur  de  L'O  est  Ont,  ainiî  k  pin 
gtande  quantité  de  l'éclipsé  est 

ir+«— ;'+rf  — /cosl. 
3|.  Si  la  partie  éclipsée  est  égale  an  disque  lauainsl^ 
on  aura 


ud=, 
L'0  =  »+" 


+•—/+<(— L'O, 


a  de*  parallaxes— î somme  desdiamètni; 
prenez  donc  L'0=  (*+«■)  —  {i'+d')  (Gg.  97),  rt  dfari- 
vez  autour  des  deux  points  L',  V  denx  cercles  tugsui  u- 
tcrieurement  au  cercle  de  l'ombre  ;  Tous  aarez 


mV 


=  y/ÇOL'— Otit)COL'+Owj 

Icotli  (ir+« — /■— J-Mcoil)  I 


LEÇON  XV.  Sîîi 

kBpM  =  (»+»)  +  (d—  J)  =  •■  +  rf—  (*-r) 

quantité  fort  supérieure  k  ad  ^   et  qui  signiEe    que  la  lune 
•'enfonce  d*ebord  de  tout  son  diamètre ,  et  que  ai  on  aug«- 
mentait  ce  diamètre  de  t.  ut  l'excédant ,  elle  serait  encore 
édipaée  toute  entière. 
Soit  jklséclipsezrzw+ir-f-^— ^— /cosi;  on  en  conclut 


leosl^w  +  w^i^^d      et      /  =  î±::=g±f?; 

cosi  * 

due  ce  cas  Teclipse  sera  totale ,  mais  instantanément:  si  / 
est  oioiiidre ,  l'écIipse  sera  totale  avec  plus  ou  moins  de  de- 
■enre  dans  Fombre  ;  si  /  est  plus  grande ,  Téclipse  ne  sera 
qne  partieUe* 

v4"*=^  ^°  moins; dans  ce  cas^  ^+<I  est  de  3i'an  plus^ 

53'-.3i'  an' 

au  moms  = 


cosI  cos  I  cos  I 


1 


ainsi  tant  qne  la  latitude  ne  passe  pas  aa^,  on  pent  conclura 
qM  réclipee  sera  totale. 
34-  Quand  on  a  mesuré  la  quantité  de  l'éclipsé 

E=«'4-ir  — ^4-d— /cosI, 
en  pent  an  conclure 

en  connntra  donc  la  parallaxe  de  la  lune ,  si  Ton  connaît 
cde  du  soleil ,  les  demi-diamètres  et  la  latitude  /»  car  cot»! 
M  bien  connu.  Cette  métbode  n'a  réussi  que  fort  mal  aux 
agronomes  grecs;  il  est  trop  difficile  de  mesurer  la  quantité 
fcfipsée  ,  i  cause  de  la  pénombre. 

35.  La  figure    de  l'ombre  est  touîonrs  circulaire,  ce  qui 

fronre  qne  la  terre  est  sensiblement  sphérique  ;  mais  comme 

Éirc  de  cercle  qui  termine  l'ombre  est  toujours  une  petite 

nrtie  de   la  circonférence ,  il  est  impossible  de  décider  si 
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cette  courbe  est  Téritablement  un  cercle  ou  une  elli^iM  peu 
eijlatie. 

56.  La  pénombre  qui  entoure  l'ombre  pure  rend  lej  (huf- 
vatifins  du  commencement  et  de  \a  fin  fort  incertaines.  On 
s'attache  de  préférence  à  noter  «oigneuîenient  les  ioMauw 
le  bord  de  l'omhre  atteiut  ou  dépasse  tes  diverse»  tacbv^e 
l'on  observe  sur  Je  disque  de  la  luoe.  Ainsi  une  mùiae  iclijM 
peut  olTrir  une  centaine  d'observations  diiTèrenle^,  qtn  l'o" 
peut  comparer  à  celles  qui  ont  été  faites  en  d'«ahrei  paj», 
aliti  d'en  conclure  les  différences  des  njéridiens.  En  •Ifrt, 
chacun  de  ces  phénomènes  arrive  au  même  instant  phyo*)!!* 
pour  tous  les  nb^ervalEurs.  Si  l'un  compte  minuit  tandii^ns 
Vautre  compte  G  lieures  du  matin  ,  il  en  résulte  (jue  ftajl» 
horaire  de  l'un  dilTère  de  go"  de  l'angle  boraire  de  Ttiiln, 
et  que  l'angle  au  pôle  entre  les  deux  raéndrent  est  de  )C; 
il  n'y  aura  que  iB"  ai  la  dilférencc  des  têtus  n'est  tpt 
d'une  heure  ,  et  celui  qui  compte  une  heure  de  pliu  e»f  1  lô' 
i.  l'orient  de  l'autre,  car  il  a  vu  le  .soleil  à  ton  niéi>£ca 
wne  heure  avant  l'autre. 

37.   Les  ancien?,   qui    n'avaient  que   les   écIi|Mes  de  Ion* 
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e  gtobe  .tera  l'est,  d'une  quantité  égale  à  Thenre  du 
i  l'éclipse;  vous  verrez  au  zénit  le  lieu  cherché,  tout 
ère  supérieur  de  la  terre  verra  le  milieu  de  l'éclipsé  ) 
e  globe,  comme  il   sera  à  l'instant  du  commence- 
ut  l'hémisphère  supérieur  verra  ce  commencement; 
même  opération  pour  la  fin ,  et  si  vous  marquez  sur 
I  avec  un  crayon ,  la  trace  de  l'horizon  pour  ces  trois 
la  partie  commune  aux  trois  hémisphères  ainsi  dé-* 
verra  Téclipse  entière;  les  deux  fuseaux  qui  seront 
et  d'autre  ne  verront  qu'une  partie  plus  ou  moins 
le  la  durée ,  .U  lune  se  lèvera  éclipsée  pour  l'un  des 
et  se  couchera  éclipsée  pour  l'autre.  H  y  aura  quelque 
retrancher  des  trois  hémisphères ,  pour  l'eiFet  de  la 
»»  qui  fera  plus  que  détruire  l'elFet  de  la  réfractiob. 
n  peut  déterminer  ,  par  une  construction  graphique , 
es  circonstances   d'une   éclipse,  avec   une   précisioa 
rmi-minute  de  tems ,  ce  qui  est  plus  que  dulUsant  pour 
once* 

la  ligne  ÀX  (  Ég.  98  )  qui  représente  l'écliptique  ; 
:«tte  ligne  en  parties  égales  par  six  perpendiculaires 
int  autant  de  cercles  de  latitude,  l^renez  chaque  in- 
AA\  A' A",  etc. ,  pour  le  mouvement  horaire  relatif 
iptiqne  ;  divisez  chacun  de  ces  intervalles  en  60  parties, 
•ut  des  minutes  de  tems  ;  mettez-y  des  chiffres  de 
.  cinq  minutes  et  marquez  o  les  intersections  par  le9 
de  latitude.  Cette  figure ,  une  fois  construite  et  di- 
lervira  pour  toutes  les  éclipses^  soit  de  lune,  soit  de 
n  d'étoiles. 

^e  A"  soit  le  lieu  de  la  lune  pour  l'instant  du  cal-» 
r  le  premier  intervalle  AA',  prenez 

i{(^..cf0  =mouv.  relatif  de  la  lune  sur  l'écliptique  ; 

emple ,  soit  le  mouvement  horaire  relatif  =  3^,  vous 

lB  de  3a'  et  la  perpendiculaire  BD  de  60'  ;  les  lignes  BD 

seront  entre  elles  dans  le  rapport  des  tems  aux  mou- 
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vemens  angulaires  ;  yar  les  points  A  et  D  menez  la  drdlB 

iudéridie  ADll'. 

Cela  pnsû,  prenez  Ac  égale  à  la  latitude  pour  le  tenu  du 
calcul  ,  la  perpendiculaire  cd  sera  la  latifude  en  partia  de 
la  fii;iirc.  Portez  cd  de  A*  en  a"  *ur  la  perpendiculaire,  a* 
ïera  le  lieu  de  la  lune  au  tems  du  calcul. 

l'renez  Aa  é^ale  à  la  latitude,  une  heure  avant  l'initant 
du  calcul  ;  portez  la  perpendiculaire  ab  de  A*  en  a',  s*  atn 
un  second  point  de  l'orbite  relative.  Tirez  la  ligue  îadéÛaie 
a'a",  qui   sera  l'orbite  relative. 

Prenez  Ae  égale  à  la  différence  de  longitude  eatre  la  Inné 
et  tu  soleil  à  l'instant  du  calcul,  efiera  la  dialanca  à  lacon- 
j.MCtion  sur  la  lijjure ,  portez  donc  i^  d»  A"  en  O ,  et  O  sera 
le  lieu  de  la  conjonction  et  le  centre  de  l'ombre.  Si  lacoo- 
jtinciion  est  passée  au  tems  du  calcul,  fout  porterez  A*0 
en  rétrogradant  sur  l'écliptique  ;  ai  elle  n'était  pat  encore  ar- 
rivée, vous  porteriez  A*0  de  A*  vers  X.  Vous  Temanirla 
division  de  cunibieti  de  minutes  le  point  G  précède  m  toit 
l'instant  du  calcul,  vous  aurez  l'instant  de  l'oppoution. 
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Du  rayon  CG  décrivez  des  cercles  autour  des  pointa  C ,  I , 
m»  Ey  F,  vous  aurez  toutes  les  phases  de  Téclipse. 

Prolongez  Om  enM ,  (^-f-  mM)  sera  la  quantité  de  l'écIipse. 
Il  est  visible  que  cette  quantité  dépend  de  Om\  si 
0/i»<«'  +  *"— ^ — ^1  l'éclipsé  sera  totale;  si  Om  =  OM, 
Téclipse  ne  sera  que  de  G  doigts;  si  Om  ^  w  +  »• — /",  réclip^» 
sera  moindre  encore,  et  bi  O/n  =  »■  +  «• — J^+''=OC,  il 
n'y  aura  pas  d*éclipse  ,   elle  se  réduira  à  un  simple  contact. 

Au  lieu  d'abaisser  les  perpendiculaires  Ce,  I/,  mn,  Ee, 
Tf^  af^  ab  ^  etc. ,  il  suffirait  de  promener  une  équerre  le 
long  de  récliptique ,  pour  reconnaître  les  pieds  ou  les  heures 
de  ceB  perpendiculaires. 

A  la  réserve  de  Técliptique  et  des  six  perpendiculaires  qui 
seront  marquées  i  Fencre ,  vous  pourrez  tracer  |e  re«te  au 
crayon  «  #Gn  que  la  figure  serve  pour   une  autre  éclipse. 

ijft-  Les  Grecs  avaient  une  autre  manière  de  compter  les 
doigtf  éclîptiqnes ,  ils  en  faisaient  des  douzièmes  de  la  sur- 
face dq  disque  «  ce  qui  était  plus  exact ,  mais  c'était  alonger 
le  calcul  sans  aucune  nécessité.  Au  rtéXe  ,  pour  calculer  ainsi  la 
qaantilA  d*  Téclipse  ,  voici  les  formules  que  j'ai  démontrées 
dans  mpa  Traité  d'Astronomie. 

Soient  R  et  r  les  rayons  de  deux  cercles  qui  s'entrecoupent, 
i  la  distance  des  deux  centres ,  calculez 

/K+r+d  _  A  /K+r+d  _  \ 

•in*iE  = 2 ?^ . 

^±l+£_rf)(Bd:I±f'_R) 

qunti^de  l'éclipsé  =i^^^^[(E—isin2E)+p-V—isinî^^^ 


1 
f 


Ces  trpjs  formules  résolvent  le  problème  d'une   manière  ])Ius 
^rte  et  plus  exacte  que    la   méthode   approximative  dont 
i*cit  servi  Ptolémée.   C  est  la  demi-circouférexice  dont  le 
'.    t«yon  =:  I . 

« 

\  al. . 

i 


ASTRONOMIE. 


lumli 
delà 
bord 

M; 


diculai 
44- 

un   MU 


Tobsi 


Eclipses  fie  soleil. 

A  l'instant  oii  le  centre  de  la  lune'entre  danilecâm 
eux  qui  s'ùtend du  soleil  à  la  terre,  la  distance  an^lairt 
lune  â  l'axe  àa  ce  cône  est  v  —  «-  +  /';  à  l'iniUnt  où  1b 
de    la    lune    <;Dtre    dans    ce     cône,    la   dùtaace   c>t 

aid  le  bord  procèdent  de  la  ]une  ne  peut  pénétrer  dam 
fine  sans  ùter  la  lumière  d'une  partie  du  Boleîl  k  \'a]y 
teur  (]ui  e^t  en  E  à  la  surface  de  la  terre  (Gg.  ^), 
li  voit  le  bord  du  soleil  à  l'hariuin,  puisque  cet  ol>- 
leur  a  snn  zénir  sur  le  prolongement  du  rayon  perpeo- 
■  TE. 

In  observateur  placé  en  E'  verrait  le  centre  du  »- 
ir  le  niynn  L'rS,  et  le  bord  sur  la  droite  E'oO',  «tp»r 
ijuent  à  une  certaine  distance  du  boni  de  la  lune  qui 
en  'i'.  Il  n'y  aurait  donc  point  encore  d'écUpee  j»ur 
ateur  en  li'. 
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cèdent  de  la  lune  entrera  dans  le  cône  ;  le  point  S  sera 
li  par  lequel  le  bord  suivant  sortira  du  cône.  En  efTet, 
points  L  et  V  avec  le  rayon  LE  =  YS  =<2 ,  décrivez  deux 
:]e8  €pù  représenteront  le  disque  lunaire  ;  les  points  E  et  S 
>nt  les  points  de  contact  de  ces  deux  petits  cercles  avec 
:ercle  £DS  section  du  cône. 
S.  Nous  aurons,  comme  pour  les  éclipses  de  lune, 

tangl  :=  ,    1     ;     Oin=/cosIj    Amr=/sinl; 

-     .  /sini  cosi  3Sco' 

juL  =  y/  (OL  +  Om)  (ÔL — Om)  ; 

,  ,     ,         mL  3600"  CO8 1 

lq  lien  du  calcul  trigonométrîque ,  nous  pourrons  employer 
ïonstmction  graphique ,  comme  pour  les  éclipses  de  lune , 
ions  aurons  les  circonstances  générales  de  Téclipse  de  so- 
,  on  plutôt  de  Téclipse  de  terre;  nous  saurons  le  moment 
l'ombre  de  la  lune  commence  à  dérober  le  soleil  à  quel- 
m  des  points  de  la  terre,  et  celui  où  Téclipse  est  entière- 
it  terminée;  mais   le   plus  important  et  le  plus  dillicile 

de  déterminer  quels  seront  les  lieux  de  la  terre  qui 
'ont  l'éclipsé ,  et  de  trouver  des  règles  pour  calculer  toutes 
circonstances  de  l'éclipsé  pour  un  lieu  donné ,  car  ces 
onstances  varient  avec  la  position  de  l'observateur ,  posi- 
.  qui,  relativement  à  la  lune  et  au  soleil,  change  elle- 
ne  à  chaque  instant  par  le  mouvement  diurne. 
7.  Pour  tons  ces  calculs ,  il  faut  tenir  compte  de  la  para!* 
t,  qui  est  différente  pour  chaque  lieu  de  la  terre ,  et  dont 
effets  changent  à  chaque  instant  ;  pour  éluder  l'effet  de 

parallaxes ,  on  a  fait  un  usage  ingénieux  du  plan  de  pro« 
ion  Uro  (  flg.  94)  y  ^^  ®^^  parvenu  d'abord  à  représenter 
I  les  phénomènes  par  une  construction  graphique;  ensuite^ 
ir  plus  de  piécision  ,  on  a  appliqué  le  calcul  trigonomé- 
pe  à   cette  construction  ;  j'ai  donné  des  formules  pour 


Sr-R  A9TR0N0:ilIE. 

calculer  de  cette  manière  toutes  les  circnDStances  qui  peWfwt 
nous  intéresser  dans  une  éclipse  de  soleil  ;  maïs  en  s'tppl>~ 
<;u3nt  à  perfectionner  une  méthode  assez  complitiDée  du» 
sef,  principes,  on  n'a  pas  songé  à  examiner  si  cetttt  lliMiode 
.-ivait  encore  la  simplicité  qu'on  avait  eu  d'abonl  en  Vue,  et 
r'il  n'était  pas  passible  d'obtenir  la  mSme  précision  ptr  des 
ninyen^pliis  faciles  et  plus  naturels.  Ce  n'e.^tpasleseal  exemple 
que  nou.s  a}'ons  en  Astronomie,  de  méthodes  qui,  comme 
approximations  ,  avaient  un  certain  mérite ,  et  qui ,  corrigées 
Fiiccesiivement  pour  en  diminuer  les  erreurs ,  sont  derennes 
].lit4  compliquées  que  les  solutions  exactes  qu'on  aoraît  trou- 
vues  en  prenant  une  autre  route.  Nous  laïaserOM  donc  là 
tout-à'fait  le  plan  de  projection  et  les  méthodes,  soit  trigo- 
nométriqiies  ,  soit  analytiques  qu'on  a  sucresslTement  pro- 
po-'ùe:'  pour  en  tirer  le  meilleur  parti;  nous  n'eniploieroiis  que 
lu  sinipU  tng;onoiuétrie  et  la  plus  simple  formule  de  panllaxe, 
cesl-à-dire  celle  de  la  parallaxe  de  hauteur.  Noos  détemî- 
neroiig  par  là  tous  les  lieux  qui  verront   l'éclipsé.  Ceux  qn! 

;  la  même 
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•y  qui  oe  diffèrent  jamais  que  de  peu  de  minutes,  tantôt 
plus  y  tantôt  «n  moins;  les  bords  des  deux  astres  seront 

les  mêmes  droites  Oa ,  Ob ,  et  Téclipse  sera  totale  ; 
fit  que  du  centre  de  la  terre  les  bords  du  soleil  serrant 

«iir  les  lignes  Ta^  Tb,  qui  ne  rencontrent  Oa  et  Ob 

derrière  la  lune;  le  centre  de  la  terre  verrait  donc  le 
il  tout  entier  et  tout  luminetix  comme  à  Tordinaire;  des 
nnratenrsen  A  eten  B  n'auraient  aucune  éclipse  ;  ils  auraient 
oleil  i  leur  zénit ,  et  la  lune  en  serait  éloignée  d*un  angle 

la  parallaxe  augmenterait  encore  ;  pour  des  observateurs 
éê  en  D  ou  en  E^  la  lune  serait  encore  beaucoup  plus 

do  soleil. 

).  Soit  HR  rhorizon  (Gg.  loi).  ItMPRIe  fnéndîen  de  Paris 
le  tout  autre  lieu ,  PS  le  cercle  de  déclinaison  du  soleil  S , 
celui  de  la  lune  L ,  La  le  demi-diamètre  du  disque  lu- 
e.  Si  le  demi -diamètre  du  disque  solaire  ;  pour  le  centre 
I  terre ,  la  distance  des  bords  de  la  lune  et  du  soleil  serait 
:  in  ;  il  n'y  aurait  donc  point  d'éclipsé.  Mais  si  ret  arc  ab 
L  que  de  quelques  minutes ,  la  parallaxe  qni  abaissera  la 

L' dans  le  vertical  VL  diminuera  cette  distance ,  pourra 
sndre  nulle  ou  mênie  négative ,  le  disque  de  la  lune  pourra 
iéter  plus  ou  moins  sur  le  disque  du  soleil  et  produire 
éclipse  plus  ou  moins  considérable. 

>-  Voulons-nous  avoir  l'effet  de  la  parallaxe  tout  entier, 
ieu  de  rapporter  la  lune  Au  zénit  V  dé  Paris  et  au  ver- 

VL,  qni  est  oblique  à  la  distance  des  centres  vSL ,  pla-> 
i  sur  cette  distance  prolongée  5LM  un  zénit  Z  ;  la  pa- 
ixe  portera  le  bord  a  de  la  terre  directement  vers  S;  faisons 
=9oP,  La  descendra  vers  S  de  tonte  la  parallaxe  horizontale; 
diminuera  donc  de  la  quantité  de  cette  parallaxe ,  et  si 
tst  égal  a  cette  parallaxe,  la  distance  des  bords  se  rédiû- 
â  o  si  le  soleil  lui-même  n'avait  une  parallaxe.  La  dis- 
e  ab  diminuera  donc  de  w  parallaxe  de  lune ,  mais  elle 
pnentera  de  tt  parallaxe  du  soleil  ;  la  diminution  totale 
donc  (ir— »■);  ainsi  dès  que  la  distance  vraie  ab  ^  par 
louvement  relatif  de  la  lune^  sera  réduite  à  la  quantité 
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(s-  —  tr) ,  il  Fera  possible  de  trouver  un  lieD  dont  k  zfait 
ioit  à  gc"  de  b  fut  le  prolonge  ment  de  SLj  U  pvalb 
iimèiiera  la  lune  en  b,  et  le  lieu  aura  ud  umple  coqtactq 
arrivera  dès  que  l'on  aura  SL  =  «—«'-(- ^+ij  ,  ce  qui  < 
]>r(l'riâ('metjt  le  rayon  qui  a  tervi  à  nous  donner  le  conunc 
cernent   et  la  Cn  de  l'éclipae  générale  (4^). 

5i.  ImagJDOTis  l'arc  ZP,  PZ  sera  le  méridien  du  lien  qui  an 
le  roritact,  PZ  sera  la  distance  du  lieu  au  pâle  du  monde,  on 
complément  di-  ^a  latitude,  HMP  c6tU  méridien  de  Paria,  ZP 
est  donr  In  différence  des  méridiens  ;  nous  connaistoni  lliei 
du  Paris,  pour  laquelle  nom  avons  calculé  la  distance  vn 
Lï> ,  nous  avnns  donc  l'angle  horaire  de  Paris  MPS;  ti  no 
pouvons  iruuver  ZPS ,  noua  aurons  ZFM=sZPS  — MP; 
muis  dons  le  triangle  «phérique  ZPS  nom  connuKO 
PS  =  go"  —  déclinaison  0^ 
SZ=:i  Si +  90"  ^90°  +  ^diam.  Q  ^  90°+/; 
jiiiijs  pouvons  calculer  l'angle  PSL,  nous  aurona  donc 

cosPZ=siii)atit.  =  cosS  sinPSsinZS  ■fcosPScoiZS 
^^co»ScosDcos<^ — sin  Dsin  J", 
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oùs  snppooons ,  au  contraire ,  que  là  figure  représente 
ie  occidentale  y  l'heure  sera  une  heure  de  la  soirée, 
s  du  lieu  sera  plus  avancée ,  la  longitude  orientale  du 
Ta  =  longitude  de  Paris  +  MPS 

s  longitude  de  Paris  -f  ZPS  —  MPS 

2:=:  longit.  à  Torient.  de  Paris—  angle  hor.  de  Paris 

«f*  angle  horaire  du  lieu. 

:e  mëthode  est  tellement  simple ,  que  Ton  ne  conçoit  ' 
a*e]le  n*ait  encore   été  employée  par  aucun  astronome ^ 
»  sache  I    mais  même  qu'elle  n'ait  pa^  été   trouvée  la 
hre. 

Le  point  ainsi  déterminé  sera  le  jftremier  qui  ait  un 
contact.                                                                  « 
istant  d'après  la  distance  vraie  LS  sera  diminuée  »  ab 
!onc  moindre  que  <v  —  «*;  pour  obtenir  un  contact,  il 
irira  plus  une  si  grande  distance  au  zéuit.  Soit 

ab 
O»— w)sinN,  ou  8inN  = =  sin6Z:  N  sera  la 

ir— «• 

ce  au  zénit  qui  nous  donnera  la  parallaxe  de  hauteur 
et  suffisante  pour  anéantir  la  distance  ab  des  bords; 
iZ  =  6Z-f-/,  PS  et  l'angle  S,  nous  aurons 

Z  ==  sin  latil.  =  cos  S  sin  PS  sin  ZS  +  cos  PS  cos  ZS  , 

^^^^-Dc       cotZSsinPS  DO     *o 

cot  ZP5  r= r-^ — •—  —  cos  PS  cotS , 

suiS 
et  la  longitude  par  les  formules  (5i)  et  (5a). 

ra  la  distance  vraie  du  soleil  au  zénit. 
U  vieâdra  un  moment  où  SL  sera  =4r<— t;  en  sup^ 
:  SZ  =  90^,  nos  formules  deviendront 

;=:5mlatit.  =  cosSsinPS  et  cotZ?S=— cosPScosS. 

ifcul  nous  donnera  la  latitude,  et  la  longitude  du  lieu 
I  premier  verra  l'éclipsé  centrale. 

Plus  tard  la  distance  SL  sera  moindre  que  la  parallaxe 
9)1  il  faudra  chercher  bZ ,  SZ  et  le  rcête  par  lea  for* 

de  Tarticle  53.  r 
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Nau>  auront  ainsi  auceessivemeot  toiu  lu  lieux  qui  nrrOBt 
IV'clipBe  centrale  à  dilféreiites  heures,  tant  de  Parii  qu  da 
ces  lieux   mêmea. 

A  mesure  que  SL  diminiiera ,  nous  ponrrons ,  arec  dWmci 
Taleurs  de  SZ  ,  avoir  des  parallaxes  différantes  ,  et  par  pon- 
HÎqueDt  des  éclipaes  de  grandeurs  dilTérentes ,  depnîa  le  nmple 
<:onCact  dans  la  partie  boréale  ,  jusqu'à  la  centrslité ,  et  nCme 
au-delà  ,  dans  la  partie  australe  du  soleil  ;  quelquefbia  mena 
■m  simple  contact  du  bord  austral  du  soleil  avec  le  bord  bo- 
réal de  la  lune,  si  nous  pouTOos  tno^T  m — vz^SL-f-^f^i 
ou  si  SL  3=^— îT— ^— d,  ce  qui  est  très-poasible. 

56.  Supposons  même  que  la  distance  SL  soit  moindre  qoa 
i  -^d,  ensorte  que  le  disque  de  la  lune  couvre  nne  partie 
liu  disque  solaire  pour  le  centrO'de  la  terre ,  il  sera  ponble 
d'anéantir  cette  éclipse  en  cherchant  un  zénit  Z  sur  la  pro- 
longement et  au-de»<oua  de  LS  ,  qui  nous  donne  noe  pKallua 
(3—  tt)  aiu  bX^ah  ,  d'où 
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ayons  déterminé  le  lieu  qui  verra  un  riinple  cohtaet  pdr  la 
parallaxe  de  hauteur ,  Téclipse  centrale  par  une  autre  pa- 
rallaxe de  tiauteur,  et  l'éclipsé  la  plus  australe  par  la  paral- 
laxe horizontale;  tons  ces  lieux,  qui  éetont  dans  un  même 
Teltîcaly  seTofit  nécessaireiiient  déâs  un  gtand  cercle  de  la 
sphère  terrestre ,  et  deux  de  tés  points ,  celui  du  con- 
tact et  dé  la  ^aëe  la  mnins  boréale  ou  la  plus  australe  , 
suiBroat  pout  tronVer  tous  les  hetix  intermédiaires  qui  verront 
VDé  éelipse  de  grandeur  âusdi  ititermédiairé  |  car  deux  points 
donnés  sur  nn  glolie,  ri^n  de  plus  aisé  que  de  les  joindre 
par  an  art  de  grand  cercle,  et  de  pareils  arcs  tracés 
de  lo'  en  lo'  pour  toute  la  durée  de  Féclipse ,  donneraient 
une  idée  asset  e^cte  de  toiiè  les  lieux  qui  verront  Tédipse, 
oa  de  là  cône  terrestre  que  parcourt  l'ombre  de  la  lune.  Ve- 
nonë  i  Viàfiàgt  dé  là  pardlaite  oblique. 

58.  Sohdonc  LS<('!i-- 9r)-f(rfH-cO  (Bg.  loà);  sut  ce  côté 
eonmi  formons  avec  les  côtés  SV=^4*«'  «t  LV  =*»  —  «•,  le 
triangle  SLV ,  que  nous  pouvons  considérer  comme  rectiligne , 
pour  simplifier  un  peu  le  calcul ,  ce  qui  an  reste  n'est 
nnllement  nécessaire ,  calculons 

sin^^SLV=^    ■      ^ ^ ? ^  ; 

*  SL.LV 

sons  conn^trons  SLV,  que  nous  retranckéfons  de  !PLS  ;  nous 
aurons  PLV  et  PLZ  =  180**— PLV ,  ZL=  90'— ('»— jr)  , 
PL  ^go^  .^déclin.  (^  ;  nons  calculerons 

ooiPZ  =:  cos  PLZ'êin  EL  sin  PL  +  ëds  ZL  cosPL , 

«vnv        cotZLsinPL  -^-       ^••«•« 

cotZPL  t=  — :    „,r^    '  —  cosPL  cot 2LP  , 

sm  ZLP 

ZPS=ZPL  +  LPS  =  ZPL  +  (illO  — AO; 

wm  aurons  donc  la  longitude  et  latitude ,  et  toujours  par 
U»  ittémes  formules. 

5j.  Portons  LV  de  Vautre  côté  en  LV,  le  triangle  LSV' 
ssra  patfaitement  égal  et  semblable  à  LSV  ;  nons  avons  donc 
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dija  SLV,  noua  aurons 

PLV'=  PLS  +  SLV'=PLZ'=  180"— PLV, 

et  nous  calculerons  PZ',  Z'PL  et  ZPS  parles  formules (58), 
et  nous  aurons  pnur  le  même  instant  un  autre  point  qui  ytnt 
un  simi>Ie  contact  à  I  horizon. 

b'o.  Pour  abréger  ces  calculs,  on  pourra  faire,  pour  tonte 
la  durîe  de  l'éclipsé,  de  10  en  10',  une  table  detcdtéaP$> 
PL,  .SL,  des  angles  LPS  ,  PSL  et  SLP;  nous  dmncroiy 
ci-après  les  moyens  les  plus  expéditifs  ;  on  pourra,  lî  l'on 
veut ,  en  faire  une  partie  au  moyen  de  l'orbite  relatin  I<RiL, 
et  de  la  plus  courte  distance  Sm. 

61.  Après  le  milieu  ,  entre  le  milieu  m  et  la  conjonction  ai 
oscenâion  droite  ,  et  après  la  conjonction ,  on  aura  toujoun 
des  triangles  pareils,  toujours  les  mêmes  formules;  nae  Epin 
iflpvle  à  coQstïiiiru  grossièrement  suffira  pour  guider  le  a^ 
culateur  dans  tous  hî  cas  ^  on  peut  même  disposer  les  formnlci 
du  manière  à  n'avoir  pas  besoin  de   Ggure. 

lulcz-vnus  connaître  les  lieux  qui  verront  un 
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•  exemple ,  LSV  ;  voue  en  conclarez  LV ,  ZV  et  ZL  ; 
reste  du  calcul  sera  le  même. 

>4*  Dès  que  SL<(« — 7r)  +  (f^d)^  on  a  deux  points 
Y\  deux  triangles  égaux  et  semblables  SLV,  SLY\  deux 
lits  Z  et  Z'  qui  ont  un  simple  contact  i  l'horizon;  les 
ingles  SLV,  d*abord  fort  obliques ,  ont  Fangle  en  L  fort 
n,  l'angle  en  V  ou  V  fort  obtus  ^  L  s'ouvre  de  plus  en 
is ,  et  V  se  ferme;  ainsi  que  l'angle  LSV,  ce  dernier  croîtra 
lois  G  jusqu'à  180^,  et  l'on  aura  alors  (fig.  10a) 

-»z=SL  +  (/-J-d),      on     SL  =  {^—^)  —  {i^+d), 

is  ce  moment  les  points  Y  et  Y'  se  confondront ,  on 
nra  plus  qu'un  seul  zénit^  un  seul  point  de  contact  à  l'ho- 
»n;  la  courbe  formée  par  tous  ces  zénits,  qui  donnent 
»  contacts  à  l'horizon ,  finira  comme  elle  a  commencé , 
r  Qii  point  unique;  elle  formera  une  sorte  d'ovale  dont  on 
Dt  avoir  la  largeur  à  chaque  instant  j  car  cette  largeur  est 
rc  ZZ^,  qui  sépare  les  deux  zénits  qui  voient  [simultané- 
uit  la  contact;   or  ZLmgo* — LY=i=Z'L=9o** — LY';  donc 

«ÎD  JZZ'=3Mn  ZLsin  SLY=  sin  [go*—  ('ir— 7r)]sinSLY 

=  eos('ar  —  tt)  sin  SLY . 

I  largeur  ZZ'  de  la  courbe  ne  peut  donc  devenir  o  qu'avec 
iSLY;  les  deux  branches  de  la  courbe  ne  se  croiseront 
me  en  aucun  point  ;  elles  ne  se  toucheront  qu'aux  points 
ctrêmes. 

65.  Si  la  plus  courte  distance  =(tr  —  »)  — (^+d),  ce 
in  au  milieu  de  l'éclipsé  générale  que  l'angle  LSY  de- 
ieodra  180^,  et  dans  l'autre  moitié  de  l'écIipse  on  verra 
^enir  en  ordre  inverse  tous  les  mêmes  angles  S,  L,  Y^. 
»  mêmes  triangles  SLY ,  mais  non  les  mêmes  triangles  LPZ  ^ 
irce  que  les  angles  PLS  et  les  côtés   PL  auront  changé. 

66.  Si  la  plus  courte  distance  Sm  <  ('»^— «r)  —  (/+d)  , 
est  avant  le  milieu  que  l'angle  LSY  $era  de  iSo"*  et  que 
weront  les  contacts  à  Thorizon ,  pour  recommencer  après 

milieu ,  quand  on  aura  SL  =  «•— ^  —  (^  +  c')  ;  par  cette 
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interruption  ,  on  Tnit  que  la  courbe  dea  contacta  MM  E 
mée  et  Formera  une  ovale  da  largeur  inégale. 

C7.  Tant  que  SL  <  (w— ir)  —  (/--f-rf)  ,  les  conta» 
l'hurizon  9orit  iin|}0£sibles;  pour  avoir  de  simplet  coolac 
il  f.nut  tniploycT  la  parallaxe  de  bauteur. 

A  la  coriiiinclion  en  ascen^oa  droite  (  fig.  io4), 
Sï^^f — ^) — ("ï-h^.  'b  2*"'^  Z*  qui  voit  le  contact,  est  tari 
ensi.itu  que  6Z"z=qG"  —  ^;  niaissj  SLX» — rr) — C^-f-d 
onauradeuxzi^nilsZetZ',  qui  verront  des  contacts  à  l'horizt 
LÎ5=I.Z  — qo° — (w— ■■),  ces  arcs  seront  ordinairement  >l 
et  la  distance  ZZ'  de  ces  zénjts  se  trodvera  par  la  fonui 
ain  l  ZZ'  c=t  cos  (-3 — ît)  «in  SLV. 

I.a  diO'érence  de  longitude  est  la  somme  de)  âeuz  aagi 
horaires  quelque  tenu  après  la  conjonction.  Cotte  difFéren 
de  lorij^itiide  entre  Z  et  Z'  sera  la  difFérence  des  deux angl 
horaires.  F.e  iioint  V,  qui  donnait  on  xénit  plus  occidei 
tal,  en  donnera  un  plus  oriental  ;  les  deux  branches  auro 
di'i  se  croiser  dans  l'intervalle,  et  l'ovale  des  coniacii  à  l'b 
^iMi  prcndia  la  forme  d'un  8  de  chiffre  arabe.  Cet  eut 
1  jamais' 
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id  du  soleil  j  il  y  a  deux  courbes  de  contact  à 

calculer  par  cette  méthode  toutes  les  eiroons- 
éclipse ,  }e  suppose  qu'on  ait  trouvé  fort  exac- 
les  tables  du  soleil  et  ûp  la  lune ,  et  pour  un 
ne  soit  pas  fort  éloigné  du  milieu  de  Féclipse 
de  la  conjonction  ^  la  longitude  du  soleil ,  son 
loraire  ,  sa  parallaxe  et  son  demi-diamètre  ;  la 
la  latitude  de  la  lune,  les  mouyeraens  horaires^ 
et  son  changement  diurne ,  le  demi^dianiètre. 
sroières  données  yous  conclurez  d'heure  en  heure 
!S  et  les  latitudes  y  desquelles  yous  déduirez  les 
roites  et  les  déclinaisons  tant  de  la  lune  que  du 

ns  pour  exemple  Téclipse  annul^re  de  17649  1^ 
nable  qu'on  ait  obse^yée  en  Europe  depuis  plus 
ît  supposons  que  yous  ayez  trouvé  les  quantités 


^IWP— ow 


Déclin. 
0=D. 


47.26 
48.a4 


49. aa 
5o.ao 
5i.i8 


Asc.  dr. 

c 


II.  8.18 

ii.3{.4o 
la.  I.  4 


Décl. 
CD' 


io<i5.34 
10.41 '55 


5.  3.5a 
5  18.  o 


5.3a.  8 
5.46.16 
6.  o.a4 


I 


54'a''5i4'47''5 
a,o  47,3 
»>5       47,2 


ï,o 


0,5 
54.0,0 


47»  î 
4^»9 

14.46,8 


dA 


loiô'  10" 

o.5a.  6 
o.a8.  I 


o.  3.55 
-H>.ao.  II 
-H). 44. 18 


ly—D 


3'  16" 
16. uG 
29.30 


42. 46 
55.56 
69.  6 


es  quantités   croissent  assez    régulièrement  pour 

étendre    cette  table  aux  dixaines  de  minutes  de 

le  simples  parties  proportionnelles.  On  fera  cette 

ur  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune^  pour 


368  ASTRONOMIE, 

les  dilFérences  d'ascension  droite  et  de  parallaxf^.  Quant  an 
diainiti-e ,  on  ^munait  fuppaser  partout  d=^ii^'  4ff  ^  J'=:tS'  itf 
et   J'+rf  — 9-=:3o'  44'. 

On  peut  supposer  le  mouvement  relatif  en  BsceuÎM 
=  7.4'  6*  sur  l'équateur;  il  sera  a4'  S'coal)'  dani la ré^on 
de  In  lime,  ou  de  a3'  S^'^i  «t  le  moaveme&t  relatif  en 
déclinaison  =i3'  10". 

7!).  Le  calcul  de  l'orbite  relative  par  rapport  à  l'équatetir , 
est  un  peu  miiins  simple  que  par  rapport  Â  l'écliptiqnv,  pwce 
que  le  soleil  a  un  ranuTement  en  déclinaison,  auuibien  que 
la  lune.  Les  astronomes  .ie  contentent  de  multiplier  le  mou- 
vement relatif  d'ascension  droile  par  le  cinus  d«  la  £»!»>« 
polaire  de  la  lune  ,  pour  avoir  le  mouvement  dana  la  répo* 
de  la  lune;  ce  mouvement  serait  donc  de  34*  6*  CM  5*  aS' 
:=a3'  59', 5;  la  tangente  de  l'inclinaison  de  t'orbîte  reUtm 


serait  donc  tang  I 


rfD' 


<JAcosD'' 

distance  =44'  54", 6  cosl  =:  39'  aa',3.  Ce'l« 
exactitude  .lofiisante  ,  en  prenant,  comni* 
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""^  sinPcosD  "'"aaîniPcosiP 
8in(D'— D)   ,     .  -v^     ... 

= r-^ — rr  +  smlr  tftDgiP , 

sinPcosD  °  '^ 

•  Cette  formule  ,'  si  le  soleil  n*ayait  aucun  mouyement^ 

.  nous  mettions  une  étoile  en  pl2A:e  du  soleil ,  nous  don-* 

t  rinclinaison  de  Torbite  relative  par  rapport  an  cercle 

Inclinaison;  le  premier  terme  est  celui  qu'emploient  les 

nomes  ;  ils  négligent  lé  second  ^  qni  dans  nôtre  exemple 

dirait  presqu'une  minnte ,  et  pourrait  produire  beaucoup 

si  la  déclinaison  était  plus  forte. 

me  le  cas  d*utie  étoile ,  en  abaissant  la  perpendiculaire 

=  CSsinLCS|  nons  aurions  la  plus  courte  distance. 

m  pour  avoir  l'inclinaison  relative  dans  une  éclipse  de 

ly   il  faut  mettre  pour  (D'-^D)   le  mouvement  relatif 

lo'  au  lieu  du  mouvement  propre  i^^  S*,  le  modvement 

if  P  =  a4^  6'  au  lieu  du  mouvement  propre  a6'  àS'^,  et 

tdre  la  déclinaison  D  une  heure  afant  la   conjonction, 

lie  premier  terme ,  et  la  déclinaison  à  la  conjonction  dans  le 

md  terme.  Nous  aurons  ainsi  tang  I  =  tang  n8*  J^4l  i5'',4» 

[faible  4^  i'   lO^yS  que  par  la   méthode   commune;  la 

I  courte  diï>tai)ce  Sm=SCcosI==44'S4'^»ScûsIr=3g'aa',7, 

I  forte  de  o',4  ^®  P^  '^  méthode  commune^  ce  qui  est 

important  dans  cet  exemple.  Sm  tang I=Cm=:fii^35'^5 

le  mouvement  relatif  entre  le  milieu  de  Téclipse  et  la 

.      j    .^^  Smtangl  36oo''co8l       .  .     .  . 
ijoDCtion  en  ascension  droite. ^ ■    =47  ao  ,4 

i  le  tems  entre  le  milieu  et  la  conjonction; 
ivec  ces  données ,  on  calculerait  le  commencement  et  la 
I  comme  dans  une  éclipse  de  luné. 
75.  On  peut  déterminer  la  conjonction  en  ascension  droite^ 
'près  le  tableau  suivant  (96)  ,  oi^ron  voit  qu'à  1 1  heures  la 

04 


diffère 
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î  d'ascension  droite  était  encore  da  y  55*,  «a  diiU 


a4'  6" 


»::3'55°:  9'- 


ainsi  la  conjonclion  serait  à  1 1  '  9' 4S";  retranchez-en  4?*  3o',j 
vous  aiiip/,  le   milieu  à  10*  sa'  a6". 

A  iiMa  différence  de  déclin niion  est  ^a' 46",  et  elleauf 
mente  de  i3'  10*  par  heure  ;  aJiui 

i*  :  i3'  10'  ::g'  4S'  :  a' 8" ,6, 

et  la  déclinaison  en  confonclion  sera  44'  54*,S,  commeim 
l'avons  supposé  dans  lea  calculs  précédens. 

On  peut  dilTérer  ces  calculs  iusqu'après  rinterpoUtïon,qi 
«tendra  aux  dixaines  de  mÎDUtea  lea  quanlitéi  dn  ta 
bleau  (71)- 

76.  Pour  calculer  le^  angles  S  et  L  et  U  distance  de 
centres  £  :=:  SL ,  ou  se  servira  des  formeles  suivantes  : 


tang  i  (L-S)  = 


i(D'_D)cotip_ 


igy-D) 
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le  tableau  que  cette  distaoce  a  dii  arriver  un  peu  avant  7^  /^\ 
où  £=83'  56%  avec  une  diminution  de  4'  Z"  pour  lo^ 

1143*'  :  10',  ou  343"  :  600",  ou  81"  :  aoo*'  ::  51":  136^=»'  6% 

ainsi  le  commencement  de  Téclipae  aura  lieu  à  7*  37'  54*. 

L'angle  S  change  1**  a3' âo^^our  10';  il  changera  de  !25'> 
pour  a'  6^=  a',i  ;  il  «era  de  gi'»  6'  33*  pour  7*  37'  54". 

La  déclinaison  du  soleil  change  de  9^  pour  id^  de  t/^^ 
pour  1'-  elle  changera  de  i''  et  sera  4°  A^'  7"- 

Avec  ces  données,  les  formules 

sînHsscosDcosSsinZS  +sinD  cosZS 
'      =cos4«4e'7'co89i*6'33''  =  sinIat.=:i"e'i9''A, 

r*«>^      co!»DcotZS        ."  T^       « 

cet  ZPS  = r-5 sm  D  cotS 

sm  S 

=— 5in4»46'  7'cot9i*G'33'=:89°55'i7% 
angle  de  Paris  (—  4*  aa'  6'^  =  G5.3i  .3o 

longitude  i  l'occident  de  Paris a4. 33.47 

ou  à  Toccident  de  l'île   de  Fer 4.a3.47 

Heare  du  lieu  ou  distance  à  midi S*"  b^'  ^i"  %" , 

En  faisant  ZS  =  90^ ,  nous  avons  mis  le  centre  du  soleil 
à  l'horizon;  nous  aurions  pu,  sans  alonger  beaucoup  le  calcul , 
y  mettre  le  bord  supérieur,  en  faisant  ZS  =90**  i5'  67"; 
noQs  aurions  pu  y  mettre  le  centre  de  la  lune  ,  en  faisant 
ZS  =  90**  3o' 44%  '*  parallaxe  eût  été  la  même,  et  la  ré- 
fraction eût  élevé  le  bord,  en  contact  de  a^   au-dessus. 

Il  n'y  a  pas  d'autre  calcul  à  faire  pour  cet  instant;  ce  lieu  est 
k  leol  qui  voit  un  contact  ;  et  il  le  voit  à  Thorizon.  L'écIipse 
Ta  commencer. 

Ce  lieu  étant  fort  près  de  l'équateur,  nous  avons  pu,  sans 
inconvénient,    employer  la  parallaxe  équatoriale,  qui  est  la 
■      pins  grande  de  toutes. 
[        78.  A  7*  40',  la  dbtance  n'est  plus  que  de  83'  56" 

/+d=  tf-zr:  3o. 44 

la  distance  des  bords  n'est  plus  que  de  53. 12 
11  suffirait  d  une  parallaxe  de  53'  1  a**  pour  opérer  un  con- 

9-4.. 
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tact  dans  le  vertical  ;   la  parallaxe  horizontale  5^  3*  produi- 
rait une  éclipse  de  5i*  dus  la  partie  boréale  du  aoloil. 

79.   Pour  trouver  le  contact   on  ferait  ùdN  ^_       m-, 
ZS=N+i^-,  ensuite  avec  D  et  S  pour  7*  4^' <t  lu  fi 
sinll  =cosDcosftsiiiZS-(-ùnO  cotZS , 


na  S 


on  aurait  la  latitude  et  l'angle  horaire,  l'heure  etUlon^tude, 
telles  qu'on  les  trouve  dans  la  tabla  II 

Dans  ce  premier  calcul ,  l'angle  S  peut  être  aigu  on  obtni, 
suivant  les  diverses  poiîtioi»  de  la  lune  par  rapport  an  pftle 
boréal ,  d'où  se  compte  l'angle  PSL;  nais  ta  règle  dos  ogaei 
sullit  pour  guider  le  calculateur.  On  formerait  ainsi  la  table  IT. 

A  i3*  10',  E>C*- — »)-H'-4-*'i  on  cherchera,  par  une  règle, 
de  trois,  l'instant  où  E  =  )r— w+Z+d,  comme  pour  I» 
commencement,  et  par  une  opération  toute  semblable  on 
trouve  h  dernier  point  qui  verra  un  simple  contact  à  l'horiiOB. 

80.  Pour  l'opération  suivante,  ou  pour  former  UtabtiIQ, 
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Cette  quantité  est  moindre  que  sit  et  plus  grande  que  acf  ; 
on  la  réduit  à  S9'  34''.  La  lune  n'atteint  pas  encore  le  bord 
austral ,  mais  elle  a  déjà  dépassé  le  bord  boréal  ;  Téclipse 
est  annulaire. 

A9*io',  p  +  <r=84'46^  E=5i'fl5%  p'+^— £=33' ai*, 
qui  surpasse-  at,  ou  5i'  54"  de  1'  aj" }  le  bord  de  la  lune 
est  par-delà  le  soleil ,  l'éclipsé  est  aci— i'a/'^:sg'34' — l'aj" 

7=z  08'  7'^  ce  qui  se  trouve  en  faisant. p  =54'   ^' 

E=:5i.a5 


p — E=  a. 37 
ff=3o.44 


E—(p  —  0  =£  +  «•— p=«'(p—E)=a8.  7. 

Cette  règle  servira  jusqu'à  ce  que  Téclipse  surpasse  ad  san» 
attttiidr#  à  af^  alors  on  la  réduira  à  âd^ 

ainsi  à  11^40' E  =  5a' 56* 

^  =3  30.44 

E  +  «•  =  83.40 
p  =  54-  1 


E  +  ^  —  p  =  39.39  >  arf; 
l'éclipsé  sera ^9*34  =  ^d. 

Dès  que  Véclipse  surpasse  iiJ",  on  en  revient  à  la  formule 

p+<r  — E=ir  +  (p— E)  =  ir— (E— p), 

et  l'éclipsé  redevient  boréale ,  ou  en  général  conune  elle  était 
ea  commençant. 

8a.  L*éclipse  sera  centrale  pour  un  point  de  la  terre,  dès 
que  l'on  aura  £=ar  — 9*  =  54'a'';  on  voit  que  cela  doit 
mver  entre  9^  et  9^  10'.  On  trouvera  cet  instant  comme  on 
^trouvé  le  premier  contact  (76)^  on  aura  ZâSsgo^^et  les 
ibnnules  du  même  article  serviront  encore» 

Mais  depuis  9^  10' jusqu'à  11^4^'  inclusivement ,  la  dis- 
ttnce  étant  mbindre  que  la  parallaxe  horizontale ,  il  ne  fau- 
du  qu'une  parallaxe  de  hauteur.  On  cherchera  donc  ladistancep 
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au  ztnit  par  la  foriDule  fiDN  =  — - — ,  (îf— irsmN)^ZS; 
mais  on  peut  san.i  scrupule  faire  ZS  =  N.  Alora  od  «un 
sinll  =cosDc<iiiSiiinZS  +NnDco3ZS. 
cot  ZPS  =  (p^^^  cot  ZS  —  ab  D  cot  S. 

It  sufiîra  de  Faire  attention  â  la  règle  des  signe*. 

Ce*t  ainsi  que  j'ai  fornié  la  table  IV,  qai  donne  tons  lu 
pnint->  de  ceniralJté.  J'aurais  pu  j  ajouter  le  premier  et  la 
dernier,  qui  ont  l'éclipsé  centrale  à  l'horizon,  et  pour  lei- 
quels  /S  =  92°   et  '»  —  »■=£ 

83.  Le^  lieux  déterminés  par  ces  trois  premîèret  opéiaHom 
pour  le  mtme  instant,  sont  dans  un  m£niQ  vertical  et  daos 
lin  niLHii!  j;riir.d  rercle  du  glnjie.  Aioiii  en  les  jcûgnamt  par  nn 
.-irr  de  grand  cercle  ,  on  aura  sur  ce  même  arc  tons  les  lienx 
((iji  \prront  IVcIip^c  de  diverse  grandenr,  depais  le  contact 
jusqu'à  la  ceiitralili-,  quand  elle  aura  lieu,  et  dans  tous  les 
t  marqué  dans  la  table  Ilf. 
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ZPL  = .  .,  ^\y. — '  —  BUkiy  cot  (L— L') , 

sin(L— L  )  ^  " 

« 

rnr  COsiy  tanff  (w— jr)         ^   •*,        î-,    .  » /v 

:PS  ±=  ZPL+LPS=iZPL+dJl ,    2'PS=Z'PL+iA  ; 

eront  les  angles  horaires  des  deux  lieux.   On    en  con- 
i  les  longitudes  comme  ci-dèssus. 

i.  Ces  formules  n'éprouveront  aucune  modiGcation  depuis 
>mmencement  jusqu'à  la  conjonction  en  ascension  droite; 

pour  qne  le  triangle  LSV  soit  possible;  il  laut  que 
(•w-r)  +  (Hrf)  et  que  E>(»^-ir)  — (*+rf)  ;  sans 
point  de  contact  à  rhorizon,  et  il  n*y  en  a  qu'un  si 
(— t)  -  it+d). 

la  pins  courte  disthnce  Sm= rfD  cos  I  i=:  (ir.  .gr)— (^-f-d), 
oints  V  et  V  se  confondent  sur  LS ,  il  n'y  a  plus  de 
^e  ^  et  il  n'j  a  qu'un  seul  point  qui  donrie  le  contact 
torizDn ,  et  ce  contact  est  sot  I&  prolongement  m&  ;  la 
)e  des  contacts  au  \éret  ^éfétmé  en  ce  point ,  qui  lui  est 
Doli  arec  la  courbe  des  contacts  d^  l'autre  moitié.. 
Sin  =  rfD  côs  I  <  («r — sr) — (/ 4.  rf  ) ,  la  tourbe  des  con- 

à  l'hoHzon  de  la  première  moitié  n'aura  aucun  point 
)mmnn  avec  celle  de  l'autre  moitié  ;  ces  deux  courbes 
it  séparées  pat*  un  intervalle  plus  ou  tnoîns  considérable, 
î»  qu'on  aura  de  nouveau  E  -=  (•• — ^) —  (i'+d)  la  courbe 
contacts  recommencera  par  un  point  unique. 
îs  que  E  >  (w— sr)—  (/+ J)  ,  il  y  a  deux  points  jusqu'à 
ant  où  £  =  («- — %)  +i^+d)\  alors  la  courbe  se  fa/me 
m  point  unique  qui  est  le  dernier  de  l'éclipsé, 
i-  Pour  cette  seconde  courbe  on  a ,  comme  pour  la  prë- 
•e.les  mêmes  formules  pour  L',  pour PLV  et  PLV,  PLZ  et 
r,ponr  H  et  H\  pour  ZPL  et  Z'PL;  mais  ZPS=ZPL-JA, 
K'PS=  Z'PL  —  djA,  parce  que  rfA  a  changé  de  éigne; 
ce  moyen,  ZPS  et  ZTS  pourraient  être  négatifs,  si  ZPL 
"I^L étaient  fort  petits j  dans  ce  cas,  Je  contact  i  l'ho- 


r 
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rizon  serait  oriental  ;  il  sera  occidental  dès  que  ZPS  de?ieii« 
4ra  positif.  J'en  dis  autant  de  Z'PS. 

87.  La  courbe  des  contacts  qui  embrassera  le  pôle  aura  un 
nœud;  ici  c'est  celle  de  la  seconde  moitié ,  parce  que  le  mi- 
lieu précédait  la  conjonction.  Les  deux  branches  se  croiseront 
et  l'çn  s'en  apercevra  en  mettant  dans  les  tables  Y  et  VI  les 
résultats  du  calcul  ;  ainsi  la  table  Y  renfermait  d*abord  les 
quantités  données  par  Tangle  (L— L^)  ;  la  table  YI  renfermait 
celles  que  donnait  (L-f-LO  î  ni^  À  10^  ap'  je  me  sois  aperçu 
que  les  longitudes  et  les  latitudes  suivraient  une  marche  plus 
régulière  en  mettant  les  (L  +  U)  dans  la  table  Y,  et  les 
(L— L')  dans  la  table  YI.  Au  reste,  peu  importe*  en  ph« 
çant  tous  ces  points  sur  un  globe ,  on  voit  toujours  la  figars 
de  la  courbe,  et  Ton  peut  estimer  assez  juste  le  lieu  dunœod 
qui  serait  plus  difficile  â  déterminer  par  le  calcul, 

88.  Dans  notre  exemple ,  la  courbe  des  contacts  i  Thori- 
zon  (des  tables  Y  et  YI)  n'éprouve  aucune  intermptioDy  parcs 
que  Sf»Xir— ^'«•j-^C'+^'î);  tous  ces  points  forment  une 
courbe  unique  dont  les  branches  s'entrelacent,  mais  dont  lei 

•  parties  inférieures  sont  à  une  distance  considéraUe  sur  k 
globe.  Les  points  inférieurs  es^trêmes  peuvent  être  joints  par 
une  autre  courbe  qui  donnera  le  simple  contact  pour  pia» 
grande  phase.  On  trouvera  les  points  de  cette  nouvelle  coalise 
dans  la  table  YII  de  la  limite  australe.  Cette  courbe ,  joiott; 
à  celle  des  tables  Y  et  YI,  enfermera  tous  les  Ifeux  qui  ver^ 
ront  réclipse. 

89.  Pour  la  calculer  sur  Sm = JD  ces  Isr  s ,  preooB» 
SY  r=  ^  =  ^-f- £2  et  menons  LY  qui  sera  la  parallaxe,  oon» 
aurons 

'  Ltti  =  Sm  tangmLS  =  §  tang(S  —  I), 

-_-.       mY  f— fl- 

taDgmLV  =  jj^=;— ^^-j-^, 

co«  mLY  (*-—*) 


ZL=.ZV-(»-,), 


i 
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î  =PLS— SLV=PLS— (SLm— mLV) 
==PLS4-n»LV~(9o''--SLm)==PLS+mLY— 90*CS--I) 
=PLS  +  mLV  +  (8  —  I)  —  90^ , 

a  =  i8o«— PLS  — mLV  — S+I  +  90* 
=a7o*»  +  I  — (L+S-^mLV). 

rs  on  a  ponr  calculer  le  triangle  PLZ  les  formules  de 

icU  (84),  et  ZPSsZPL+ciiil; 

9.  Cette  formule  servira  pour  le  commencement  de  Té* 

M  y  en  remarquant  queVangle  I  changerait  de  signe  si  le 

en  était  après  la  conjonction. 

.près  le  milieu  et  a?ant  la  conjonction , 

mL  =  ftang(S— 1)=  — ftang(I— S)  , 

:e  que  I^S.  mL  change  de  position;  mais  la  formule 
atertit. 

TangmLV  =  -- — ^-^ grr, 

°  •tang(I  — S) 

=  dSl7'      sînZV=-ïî^,      ZL=:ZV-LV. 

CDS  mJLi  V  ••  — ir 

8  =  i8o«— PLV  =s  i8o«.— PLS  —  SLV 
s=  i8ô»— L  — (SLm  —  mLV) 
=  i8o*+mLV—  L~(9o*'—  mSL) 
=:i8o^+mLV— L— 90**+!  — S 
=90»+mLV+I— (S+L) 
»90«+I+mLV  — (S  +  L), 

eit  i  l'est,  à  moins  que  PLZ  ne  soit  négatif;  si  le  mi- 
Il  suivait  la  conjonction ,  I  changerait  de  signe, 
^près  la  conjonction, 


•— ^  mL 

mL=.tang(I+S),  tangmLV  =  ^,  LV  =  33^^, 

iZV=~l-,    ZL  =  ZV  — LV, 

PLZ=  180»— PLV  =  i8o<*— PLS  +  SLV 
sss  180^— L  + SLm— mLV 
C5  iSo*— mLV— L+S+I=i8o**+I— mLV— (L— S)  ^ 
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]  rhanf^e  encore  <1e  signe  si  le  milieu  suit  Ta  conj onction.' 
ZI'S  =  ZPL  +  (^'R;  les  deux  partiel  do  cet  aogle  ont 
ch^in^é  de  signe  à  la  conjoDCtioii.  Le  lien  eit  à  rhoriznn 
ocridfntalj  à  moins  que  ZPS  ne  soît  négatif  ou  plus  pud 
que   180°. 

<)i.  Dans  la  ligure  io3,il  est  évident  qu«  la  lune  avançaDt 
de  L  vers  m  ,  et  le  zénit  «'avançant  ven  PS,  lei  deux  came* 
ronr.nurront  à  détacher  la  lune  du  suleil,  le  contact  sera  dq 
(^ontac^t  di:  (in;  il  n'est  pas  aussi  sûr  que  le  contact  n'ait 
pas  ùté  précédé  d'une  petite  éclipse  ;  mais  elle  aura  été  bien 
pi-lilc  ,  car  le  mouvemeat  de  la  lune  est  plus  rapide  qnt 
celui  du    point  V. 

Dans  la  ligure  ic^,  après  l'instant  du  calcul,  le*  deni 
causps  sépareront  la  lune  du  soleil;  même  raison aeine et. 

Bans  la  ligure  io5,  le  mouvement  de  la  lune  écarterais 
deux  bords  ;  mais  le  mouvemeat  diurne  pourra  lei  rapprocbïT 
un    peu. 

f)3.  Au  lieu  de  faire  SV=*  — s-,  faites  SV=*^r—ndoigf(, 
I  aurez  pour  plus  grande  phase  n  doigta,  et  la  combe 
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y^if  =  - =  8inLVm  =  C08mLV, 

LiV        «r— jr  ' 

y  =  LV»mmLV  =  (••—»•)  sinmLV,    £— mV=dirtde8c. 
0"*^  SV  =  quantité  de  l'éclipsé. 

Le  reste  comme  pour  la  limite  australe  ;  je  n*ai  point 
ilcnlé  cette  ligne  ^  qui  me  parait  excessivement  inutile.  Il 
t  érident  que  la  courbe  qui  donnera  tous  ces  milieux  d'é- 
ipse  i  l'horizon ,  devra  couper  la  courbe  des  simples  con- 
cti  i  l*horizon  en  denx  points ,  i  moins  qu'elle  ne  passe 
édsément  par  le  nœud,  ce  qui  n'arrivera  pas  souvent. 
i  Caille  y  dans  sei  cartes  d'éclipsés^  qu'il  construisait  par 
e  opération  grapbique ,  confondait  ces  trois  points ,  qui 
it  toujours  assez  voisins  et  toujours  dans  les  zdnes  glaciales. 
iséjour  a  vivement  reproché  cette  inexactitude  aux  astro- 
mes  ,  et  le  reproche  était  trop  général,  car  dans  les  cartes 
ManCrediy   fort  antérieures  aux  Mémoires  de  Duséjour  , 

• 

\  troif  points  sont  marqués  très-distinctement.  Voyez  les 
ipses  de  1730,  175a,  1787,  1789,  1760,  1763,  1758, 
1763,  dans  les  Éphémérides  de  Bologne ,  que  La  Caille  coiii- 
issrit  très-bien.  C'est  donc  uniquement  pour  abréger  qu'il 
lait  permît  cette  inexactitude  absolument  indilTérente;  dans 
I  cartes  on  voit  les  deux  intersectionr  de  la  courbe  du 
lieu  placées  tantôt  au-dessus  et  tantôt  au-dessous  du  nœud, 
quelquefois  aussi  confondues  avec  ce  noeud,  quand  la  diflfé- 
ice  était  réellement  nulle  ou  iusensible. 

)4  Quand  la  déclinaison  de  la  lune  est  moindre  que  celle 

soleil ,  l'éclipsé  est  fort  petite  pour  nos  climats  septentrio* 

DX,  où  la  parallaxe  ne  peut  qu'écarter  la  lune  et  augmen- 

'  la  distance  du  centre ,  et  comme  les  parties  très-australes 

globe  sont  peu  habitées ,  qu'il  n'y  a  aucun  observatoire 

-delà  de  l'équateur,  les  astronomes  se  mettent  peu  en  peine 

ces  sortes  d*éclipses;  il   suffira  de   calculer  la  ligne  de 

ntnlité ,  qui  a  toujours  lieu  quand  la  plus  courte  distance 

t  moindre  que  la  parallaxe  horizontale  ;  on  7  joint  la  ligne 

'  limite  boréale,  et,  si  l'on  yeut,  celle  des  contacts  à  Tho- 
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rizoQy  jusqu'aux  latitudes  qui  peuvent  intéresser;  on  se  con- 
tente de  faire  ces  derniers  calculs  â*beure  en  heure ,  et  Tou 
a  la  courbe  qui  enferme  tous  les  pays  connus  qui  yerrool 
l'écIipse  ;  on  rapporte  tout  au  pôle  austral ,  si  la  dédinaison 
du  soleil  est  australe  5  du  reste ,  les  formules  sont  les  mêmes. 

96.  Quand  on  a  déterminé  par  le  calcul  les  principales 
courbes ,  on  peut  les  placer  par  points  sur  une  mappemonde 
ou  sur  une  carte  dont  la  projection  soit  telle ,  qu'elle  renferme 
tous  les  pays  qui  verront  Téclipse.  Les  mappemondes  pro- 
jetées sur  l'équateur,  et  surtout  celles  qui  sont  projetées  sor 
un  plan  incliné  à  lequateur,  tel  que  ceux  qui  passeraient 
par  sS'i  de  latitude  nord  et  sud»  seraient  préférables  ;  cdiei 
qui  sont  projetées  sur  Thorizon  de  Paris,  ou  sur  celui  foi 
a  4^^  de  latitude ,  seraient  encore  fort  bonnes. 

g6.  Si  l'on  n*a  point  de  cartes ,  le  mieux  serait  de  prendre 
le  pôle  pour  centre  de  la  projection  ;  tous  les  méridiens  ie« 
raient  des  lignes  droites.  Autour  du  pôle  et  d*un  rayon  aibî- 
traire ,  on  tracerait  un  cercle  qui  représenterait  réqnatenr. 
On  le  diviserait  de  10  en  10  degrés;  à  chacun  de  ces  dopés 
on  mènerait  un  rayon ,  et  l'on  aurait  ainsi  36  méridiens. 

Du  centre  et  avec  des  rayons  égaux  aux  tangentes  de  la 
demi-distance  polaire ,  on  tracerait  les  cercles  parallèles  à 
l'équateur  ;  ainsi  le  parallèle  qui  serait  à  lao**  du  pôle  nord 
aurait  pour  rayon  la,  tangente  de  60'';  il  serait  plus  grand 
que  réqnatenr  y  ce  qui  est  un  inconvénient  nul. 

Sur  cette  carte  on  tracerait  la  configuration  des  contineoi 
à  peu  près  ;  on  placerait  par  longitude  et  latitude  les  lieu 
les  plus  remarquables,  et  epsuile,  également  par  longitodi 
et  latitude ,  les  points  calculés  des  différentes  courbes.  Cetb 
pratique,  qui  était  celle  de  Lalande ,  est  la  plus  commode 
elle  dispense  de  tracer  des  ellipses,  tout  se  fait  avec  la  régk 
et  le  compas  ;  elle  épargne  un  tems  qui  serait  perdn  fitt 
aucun  dédommagement. 
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ÉCLIPSE     GÉNÉRALE.     TABLE    ï"\ 
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TABLE   11.      CONTACT   DANS   LE   VERTICAL 

Heures 

de 
Paris. 

Longitude. 

Latitude. 

H, 

li. 

~7 
l 

4o' 
5o 

.4 
3 

46-  occident. 
1 1   occident. 
5()  orient. 

o-.o'B 
a. 43 
<.4a 

5. 

8 
8 
» 

10 

3° 

6 
il 

4oor. 

44 

33 

(i.afa*  B 
7.58 

^.': 

8 
8 
q 

lo"- 
5o 

'7 

^^ 

10.32 

...58 



9 
9 

ao 
3o 

H 

5Î  °" 

;i-S 

2; 

9 
9 

4o 
5o 

34 

a3 

i3 
6 
33 

la.aq 

-; 

lO 

20 

3o 

21 

ao 

34 
a3 
3? 

,a.3o 

12.46 

,3.»5 

2; 

;» 

4o 
5o 

i5 
.3 

53  ot. 
iG 

46 

i5.55 
17.01 

-j 

^' 

3o 

la 

3a 

4o 

aa.43 

+  0 

m 

4o 
5o 

:; 

8 
36 
38 

3. .3a    ■ 
34.45    ■ 

+  0 
+  0 

° 

3d 

■  4 
i6 

'1 
57 
5q 

38.   a  B 

41.3, 
44.5. 

+  1 

+   T 

° 

4o 
5o 

s6 
34 
41 

■4 

Ô5 

52.  7 
55.=,  B 

+  3 

j 

— 
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TABLE  HI.     MAXIMUM  DANS   LE  VERTICAL. 

'" 

Loiigitnde. 

Latitude. 

Heure 
du 
lieu. 

(Quantité 

de 
l-idipje. 

25 

a? 
3q 

a3  occ 
55  occ 

o-4.'A 
o.5o  11 
a.3o  B 

—  6*    1' 

—  6.  0 

—  6.   0 

i 

5i"B 
5i  B 

5o 

5a 
35 
37 

HZ' 

10  occ 

4.33 
6.a8 
8.48 

—  6.   1 

—  e.  3 

_    6.  3 

30 

41 
27 
7 

0 

^3 
46 

^? 
54 

Q9   OCC 

i6  occ 

ii.aS 
.4.. S 
,7.34 

-  6.  3 
_    6.  4 

—  6.   6 

33 

27 
a.9 

34  B 

3o  occ 

HZ 

39.56 

-  5.  6 

-  6.  8 

-  6.  s 

28 

25 

47 

S»' 

0 

6^? 
G5 

a  occ 
i  occ 

35.  i 

40. 3a 
46.33 

-    6.11 

?8 
•7 

35  A 
46 

23 

b 

t8 
7= 

77 

aSocc 

54.53 
59.23 
65.55 

—    6.a4 

16 
16 
16 

29  A 
6 
i5 

b 
o 

83 
io8 

4o  occ 
48  occ 
4a  occ 

72.17 
78.10 
83.13 

-  6.55 

-  7.35 

-  s.. 5 

)6 
18 
■9 

55  A 
4» 

o 

.1? 
n3 

35  or. 
47  or. 
7  I". 

83.18 

79% 

+  1..54 

+    «.47 
+    7-22 

24 
36 

53  A 
5 
43 

o 
o 

1C7 

102 

47  or. 

76.  3 
73.43 
Gq.43 

+    7. '5 
+    6.5, 
+     6.5, 

25 

09  B 
,-9B 

0 

46  or. 

isZ'. 

67.   2 
64.38 
63.  8 

+     6,45 
+    6.41 
+■    6.37 

18 
14 

5i  B 

13    B 

36  B 

= 

8S 
85 

83 

27  or. 
i5  or. 

60. 3o 
58,, S 

+     6.34 
+     G.-i 
+    6.2^ 

6 

07  B 
44B 
45  B 
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TABLE  V.     CONTACT   A   l.'HOHIZON.                  1 

Hcura 
Puii. 

Lneitndn. 

LaUtudi. 

Heure 
dii 
lieu. 

7 
? 

t 

aq.ia  occ 
3»., 4  occ 

5'3i'B 
i5.i3 
ai. 48 

—  6.  fl 

8 

e 

io 
ao 
3o 

35.. 0  oc 
38. IO  oc 
40.59  occ 

'■ 

;S.57 
35.36 

-6.11 
—  6.i3 
-6.14 

8 

o 

44.  a  occ 
47."?  occ 
50.34  occ 

40.  6 
46. 37 
5o.i8 

-S.16 

-  6.30 

—  6.33 

9 
S 

30 

3o 

51:4:0= 
6,. 54  oc 

54.55 

-6.36 

—  6.3i 

—  6.38 

9 
9 

lO 

t 

es. 58  oc 
73.56  oc 
8G.,,  00 

69.18 

-6.48 

lO 
lO 

ïo 

5? 

135.38  or. 

?4:fo 

78-47 

-9.63 

+  ?,35 

lo 

o 

,a4..3  or. 
117. 3G  or. 
112.33  or. 

73.34 

66.  3 
60. 17 

+  6.57 
+  6.40 
+  6. go 

lO 

go 
3o 

108.55  or. 
105.37  or. 
103.18  or. 

4S.a4 

H-  6.36 

+   6.33 

+  6. ,8 

il 

^ 

jî.'sl  m. 

43.16 
40.45 
3,.   8 

+  6.17 
+  6.4 
+  6.,3 

o 

IO 
QO 
3o 

îè'.Ts  Z'. 

8G.33  or. 

38.  9 

+  6.13 

+  6.12 

+   6.13 

0 

4o 

5o 

84.11  or 
83.30  or. 
80.43  or 

38.53  '  ■ 
4.  5i 
46.15 

+  6.1a 
+  6. ,4 
+  6.17 
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TABIjE  Vr.     CONTACT  A  L'noRjzan. 

de 

Paria. 

Longitude. 

Latitude. 

Heurt 

lieu. 

7 
7 
8 

4o: 

5o. 

=4"  56' occ 
a6.44  occ 
a8.5a  occ 

6-5o'A 
i3.3, 
,6.43 

—  6'   0' 
-5.5, 

-  5.55 

8 
8. 

& 

S 

3i.  9  occ 

56  !    1  occ 

.8.   9 

lq.90 

.7.63 

-5.54 

—  5.5Ï 

—  5.5c 

8 
■  * 

4o 
5o 

58.  an  occ 
4o.S  occ 
41.33  occ 

,7.aa 
i7.iio 
■  5,  ,4 

Efl 

9 

S 

<> 

3o 

46., 4  occ 

^;:5;  zi 

ia.33 
8.5. 
4.34  A 

—  5!5S 
-5.57 

9 
9 

4» 

5o 

54.46  occ 

l;;-Î5Ôc? 

0.41  B 
S.  8 

-1-1 
-6.3 

Ife 

_  63.47  occ 

■ 

ia.53 

_3&.3l 

—  6-.  5' 

LEÇOPT  XV.  ooy 

ÉcÙpsesr  du  soleil  pour  un  lieu  pat'fiîétrKét. 

ff:  Ces  méthodes  pour  Téclipse  générale  sont  nécessaires 
c  calcnlateure  d-*£phéraérides  ;  mais  il  est  facile  ^  sans  tant 

préparation,  de  savoir  si  une  éclipse  de  soleil  ou  d'etoîlîe 
a-TÎaible  dans  un  lieu  particulier.  Si  la  diiFérence  de  dé- 
laisoB^ârinstant  de  la  conjonction  moyenne,  est  moindre 
^]m!  fomme  C"*—- ir)-f- (/^-(î-cf).,  et  que  la  lune  soit  plus 
•  du  pôle  que  le  soledl  ou  Fétoile  ..ilest  presquindubitable 
il  y  aura  éclipse»  à  moins  que  la  conjonction  n*ait  lieu 
i^IpÎD  do  méridifn.  Daus  tous- les  cas-,  il  sulllra  du  cal-* 

grassicrde  deux  triangles  pour  lever  le  doute. 

ik  Quand' OB  :  est'  bien  «bsuré  de  l'éclipsé',  on  cherche 
0010  ttoasdur  milieu  y  ocinnu  à  une  demi-heure  ou  une  heure 
)0\  b* longitude  dee  deux  aetrcs\  leurs  latitudes,  leurs 
i««0liieiis<  horaires.,  lirare  paralla>te8  et  leurs*  diamètres. 
Itairidrax'  insttms  éloignés!  d'une  beiirts ,,  et  qui  appar- 
nnent  au  tems  de  l'écIipse^  on  calcule  l'ascension  droite 
riaility  à^  cieli  Af ,  le  nonagésime  ixy  la  hauteur  h  du  pôle 
.réoUplîqiie,.  las  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude, 
r- Jerif)  fbrtnnles'  (XV.  18  et  suivans.)  ,  en  y  substituant  la 
nllaioe  relative  au  lieu  de  la-  parallaxe  ab.«olue.  On  applique 
hparallaxee  de  longitude  et  de  latitnde  ,  suivant  leur  signe, 
nb  lieuX'de  la-  lutie.*  On  compare  la  position  de  la  lune  à 
:11e  de  Tastre  éclipsé;  on  en  conclut  les  différences  appa- 
nteflr  dsi  longitude  et  de  latitude,,  pour  les  deux  instansdu 
4caU 

^  CSes>  calculs  se  font  avec  la  pins  grande  précision ,  mais 
l^peut  négliger  les  eecondesdans  les  arcs  subiidiaires  n  et  A, 
f:  qui  es^  un  des  principaux  avantages  de  la  méthode  du 
finagéeime;.  Dans  ces  calculs  on  emploie  la  hauteur  du  pôle 
Sninuée  de  l'angle  do  la  verticale',  et  les  parallaxes  qui 
dmviennent  à  cette  hauteur  du  pôle. 

Cela  posé ,  voulez-vous  seulement  vous  préparer  ù  Tobser- 
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vallon,  TOUS  pouvez  achever  par  une  construction  grapbî^l 

toute,  pareille  à  celle  dea  i-clipses  de  lune  ffig.   qg). 

Sur  les  perpendiculaires  A'a",  A*»"  marquez  les  deiiK  U- 
litudes  apparentes,  si  l'i-clipse  est  de  soleil,  et  le*  deux  diffé- 
rences apparentes  de  latitude ,  si  c'est  une  éclips»  d'étotic  on 
de  planète.  Parles  sommets  des  deux  latitudes,  tracez  km 
droite  qui  sera  l'orbite  apparente, 

ICO.  L'intervalle  entre  deux  perpendiculaires  sera  te  moo- 
\ement  horaire;  il  vaudra  60'  de  tems,  qui  répondrnnl  la 
mouvement  relatif  de  la  lune  au  soleit,  ou  plus  géntralnD^st 
au  mouvement  relatif  multiplié  par  le  cosinus  de  U  fafimd* 
de  l'astre  éclipsé. 

Cherchez  sur  la  ligne  AX  le  lieu  de  la  conjnoction  appa- 
rente, comme  vous  avez  cherché  le  centre  de  l'ombre  du 
Jes  éclipses  de  lune;  abaissez  de  ce  point  la  perp^tidicobin 
sur  l'orbite  apparente  pour  avoir  la  plu;  courte  dittance. 

Avec  la  somme  des  diamâtrcs,  marquez  lea  poi<it«dsCMllï 
mencement  et  de  fin  sur  l'orbite  relative.  Avec  nu*  Aq^^H 
marquez  sur  AX   les  points  qui  répondront  à  ceux  d«^^^| 
mencement  et  de    ùa.  1  -n  ^^^^| 
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Pour  Ilienre  du  commencement  >  tous  calculerez  Tangle 
ical  du  soleil  avec  le  cercle  de  déclinaison  on  POZ  ^ 
Tangle  POZ  sur  la  Sgnre,  OZ  sera  le  yertical. 
Iclipse  doit  commencer  par  le  contact  en  G  sur  la 
3;  tenez  devant  les  jeux  la  figure  de  Véclipse  de 

que  OZ  soit  une  ligne  verticale;  vous  verrez  la  po-< 
u  point  G,  par  lequel  l'éclipse  commencera ,  et  vous 

saisir  la  première  impression  du  disque  lunaire  sur 
idipsé.  Si  c*est  une  étoile  ou  une  planète  dont  le 
oit  petit,  par  le  point  C,  centre  de  la  lune ,  menez 
^llèle  Z^C  qui  vous  indiquera  le  point  par  où  Téclipse 
nmencer. 
in  serait  inutile  pour  le  commencement,  puisque  1'^ 

la  planète  se  voient  i  côté  de  la  lune  ;  mais  il  sera 
indispensable  pour  bien  saisir  la  fin  ou  Vémersion, 
le  l'étoile  et  la  planète  sont  invisibles  derrière  le  disque 
tne;  et  que  Ton  est  fort  exposé  a  manquer  le  premier 
le  la  sortie ,  surtout  si  elle  a  lieu  dans  la  partie  éclairée 
le  lunaire. 

On  fera  donc  pour  l'émersion  des  étoiles  et  des  pla- 
e  opération  semblable  à  celles  que  nous  avons  ex- 
pour  le  commencement  de  Téclipse  de  soleil. 
st  Jupiter  qui  est  éclipsé ,  ce  soin  est  ordinairement 
il  y  a  presque  toujours  un  ou  plusieurs  satellites  dont 
rsions  annoncent  celle  de  la  planète;  d'ailleurs  le 
tant  de  plusieurs  secondes,  si  Ton  manque  l'émersion 
lier  bord  »  on  se  rend  attentif  i  celle  du  second. 
Dans  les  occultations  d'étoiles  ou  de  planètes,  iln*y  a 
observation  à  faire  que  celles  de  l'entrée   et  de  la 

les  éclipses  de  soleil ,  on  peut  continuellement  me- 
ligne  des  cornes.  Cette  ligne  est  accourcie  par  la  ré- 
;  pour  en  calculer  la  correction  (V.  35  )  ,  il  faut 
e  l'inclinaison  de  cette  ligne  par  rapport  à  l'horizon , 
la  prendre  à  chaque  instant  sur  la  figure  (  98  ); 
des  cornes  corrigée  est  une  corde  commune  du  di^qua 


/ 
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■rdairc  .«t  àa  .Clique  VuuMije;  cJlv  peut  doBMr  Ja-îjtit|an 
d««  cetÂTÉB.  r,M  ^.iiiej-valioas  ie  font  Jivcc  les  nicrodutra 
filaire  ou  nbjertif;  pexil-êlre-oe  »onl-eHe»  pas  sufU^OiblM 
d'une  extrêoiB  prtsrision,  siiciout  J^mt^  que  la  %ac4lCT  ootutt 
cbang«  à  ohaque  io^lant  de  grandeur  et  d«  po«itioD  ;  )ia  «alal 
«n  eêt  long  et  Je  Tc6tJw  nfl  KM!  guérap  la  |»bwc  ^'iI 
«etUeiaij. 

io5.  Une  obïei-vation  pïua  facile  et  plus  utile,  »tvélt4t> 
]a  plus  i^raride  x}uantiné  de  J'éclipse.  Vrrs  îe  miJirfl  He  f*- 
clipee,  la  ligne  de*  tomes  ert  d'une  gf «odeur  coinnnte,!» 
moinï  senÈiblemenl ,  pendant  une  ou  deux  niiflutca;  ffnatHl 
le  lems  nécessaire  pour  la  mesurer  plus  exaotemviA. 

Soit  donc  06  la  c^stance  des  cornv«  ,  la  pins  grandi  dr 
toutes  celles  qu'on  a  inesuWee  pendant  l'écii{»e,  et  meâ^ 
îde  l'effet  de  la  réfraction  (fig.  leS). 


;ia        ai'' 
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est  inrn  qm  k  inouTement  en  latitude  h*eft  jgnèrès  iftfe 
en  i'  de  tems ,  et  si  voas  vous  trompiez  d*nne\hiiiufe  libr 
oft  do  diilîea  ^  tous  me  cbilii«itri«S&  (jU^  €^  'pr^s  Terireur 
ables  tn  latitnde. 

>.  Si  parmi  vos  Ugrfes  âe'Mfdto  AfiIftUrtes  il  VenWô^e 
siirs  'égales  deux  à  derme,  "elles  tbas  ddûH^rSht  iaiitlaiit  de 
6  tems  da  milieu.  Vonsirarek  >eMtoi'éà'f(yrt^èlU  "pfèsH» 
du  milieu  par  les  obslrrvllti'dns  ^dù  côltifaiën'eèinènt  et  db 
..  Yoiu  aulrez  donc  à  fort  peu 'ptisVMétit  Béli  tablas 
titude. 

Féclipaè  «8t  amralaire ,  le  Véinl  â«fe  dëu^  bMfact^  îil- 
m  y  qu'on  appelle  encbré  Jhrmâti6n-^\  hiffthf^  tki'ah^ 
,  vous  donneront  là  différ^iscb  dise  dikinêtrès,  ckr  Tin-^ 
Hé  de  femè  entre  hh  dcfuk  obsetVatiôte^  V^dà  •dôhnera  \h 
émènt'du  centre  de  ta  Inné  Sur  s&h  ^MWt^'lPèlàtivte.  Soit  m 
oitié  de  ce  iliottvement ,  0  h  ^ttâ  trôiirtë  âi&tance, 
aurez 

ttvrs,  à  Vinstant  dû  contact  în'férieur,  là  largeur  de 
eau  y  dans  sa  partie  opposée  ak  contact,  sera  la  di(té- 
i  des  deux  diamètres. 

7.  Si  l'éclipsé  est  tétais ,  ^n'âis  sans  demeure ,  et  né  dure 
I  instant,  'C*i&st  que   les  diamètres  appàrens  sont  ég^ux» 

\t  instant  sél^  Celui  de  ta  plus   courte   distance 

.  — îr)cosI=  o;  d'où  A=Âr.  Vous  calculerez  pour  cet 
M  Ta  parallaxe  de  latitude ,  qui  sera  la  latitude  vraie , 
i  parallaxe  de  longitude ,  qui  sera  la  dilFérénce  vraie  de 
hidW  pouV  ce  moment;  raugtnéntâtioii  du  diaroèfre  sera 
Krferibe  dès  déni  dîamët'rès.  Yôus  )l'urë^  donc  facilement 
)rrectS6h  de  trois  élébebs ,  la  longitude ,  là  latitude  et 
HFéretaee  dés  diamètt-ês. 

18.  Si  lé  soleil  reste  queltjiies  ihstàhs  dahs  Tbhiljrè ,  vous 
t  le  mouteilient  relatif  apparent ,  ei  si  vous  avez  concla 
:e  qui  précède  la  plus  courte  distanbe,  vous  aurez  comme 
tsiMia  différente  des  dî^ètire»;  AiâSs  bntre  qti'e  c^s  ob*- 
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urv;itioTis  sont  rares,  on  n'en  peut  etpèrer  uno  précûiid 
bien   grande. 

log.  Donnons  mainlenant  Ice  mnyens  de  calculer  OdtpM 
pflur  un  lieu  particulier;  on  peut  y  emplnyer  divemu  tné- 
tbodes,  inaid  la  plus  répandue   eel  cette  du  ai>nag6ïiiiie. 

Pour  lo  moment  présumé  du  conimen terne nt ,  catcalM  !'»- 
ceusion  droite  au  milieu  du  ciel ,  te  nQiia§;é£iin«  et  sa  tiaultur, 
qui  est  le  complément  de  la  hauteur  du  p6!e  de  l'cclTptMfntf 
cherchez  Ua  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude;  vnm  Im 
appliquerez  ,  suivant  leurs  signes  ,  à  la  li^ngitude  et  à  la  la- 
titude vraie;  vous  aurez  l'élongation  apparente  E,  la  lâlîtiidi 
apparente  G,  vous  ferez  E' +  G',  et  si  cette  scmimB  ^f', 
ff  étant  la  somme  dea  demi-dtamétrei  appareni,  iluftul 
choisi  sera  celui  du  commencement  ;  si  E'-J-G'^x*,  réelipse 
n'est  pas  encore  commencée  ;  elle  Teat  ai  E'+G*<y*.  Va» 
ferez  un  calcul  semblable  pour  ua  instant  éloigné  de  qnckjiM 

minutes,  et  par  la  variation  de  (E'+G')",  vous  tmiiveiti, 
au  moyen  d'une  régie  de  trois  ,  l'inslaal  du  cootAct. 

Voua  ferez  des  calculs  semblables  pour  trouver  U  fin.  V«« 
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:oiiêidérabl6  d*angle«  ou  d'arcs  par  lesquels  on  arrivait  enGn 
i  la  distance  apparente  des  centres. 

On  pourrait  employer  la  parallaxe  de  hauteur  avec  les 
iiflR&rencee  de  hauteur  et  d*azimut ,  mais  cette  méthode  e^t 
»art-être  encore  plus  pinible. 

On  pourrait  n'employer  que  les  trigonométries  rectiligne 
!t  sphérique»  avec  la  parallaxe  de  hauteur,  et  cette  méthode 
l'aurah  contre  elle  qu'un  peu  de  longueur  (VI.  a8). 

lis.  Enfin  je  substitue  à  la  méthode  de  Irlande  unemé- 
boda  qui  donne  directement  les  distances  apparentes;  elle 
ist  indiqaée  déjà  ci-dessus  (VI.  17)  (fig.  107). 

Calculez  i  Tordinaire  la  distance  vraie  ZS  du  soleil  au  zénif, 
t  Taoï^e  PSZ  =  a  au  centre  du  soleil  ;  au  moyen  de  l'or^ 
âta  apparente,  cherchez  la  distance  vraie  SL  des  centres  et 
'an|^  PSL=sS  formé  au  centre  du  soleil  parle  cercle  de 
lérHnaismi  PS  et  la  distance  vrûe  SL  =  t  ;  faites  * 

PSL— PSZ  =  S— a=S', 

(8in<acosZS\   .    0/ 
=— cî )""S 
sm  oL     / 

/sîn  «a  cosN\  .    -,. 

I : IsmS 

_^      \      sine      /  ^ 

'='^__/»in<rco»NN      y» 

\      sm  S      / 
ions  en  conclurez 

S"  =  S'+  n. 

Alors  pour  avoir  la  distance  apparente  des  centres  SV  faîtes 

^ -»-,      sînS"/  8in4rcosN\ 

COt  S  V  = -7-^  I  COt  É : I; 

ain  S  \  sin  0      / 

V  bien  dites 

sin  4r  cos  N 

tangtt= : , 

"  sin  s 


«an? SV—  tangicosasinS^  ^ 
«"6^ Y-  cos(u  +  f)8inS^  * 


.C«-H>_«lS"* 


Il  est  siïé  de  voir  que  cei  formules  sont  les  mim*i  fH 
celles  des  parallaxes  de  Icrti^lucie  et  de  dûtance  appannU 
au   prile,  génùralistea. 

ii3.  On  peut  faire  des  calculs  semblables  pour  lou»  Iw 
InsIâDs  de  la  àmèe,  de  10  en  10'  ou  de  ao  ea  se',  pho- 
ci|Mlenieot  vers  la  (în  et  le  commencement,  en  former  m 
lubleau  qui  aera  fort  niile  ^)oiir  romparer  les  obserVatiom  m 
tables  et  pour  abréger  le  calcul  des  différences  de  loifindï 
pour  tous  lea  lieux  où  la  tsÉnie   c<r)ipne  aura  été  Vibnrrâe. 

1(4-  Ce  tableau  vous  dispensera  des  foi-mules  diffétvaiielltt 
dont' on  se  sert  pour  déterminer  les  eïreurs   des    Mbtes- 

Pour  le  commencement  et  la  jin  de  l'éclipsé^  reconmf»* 
cez  le  calcul  de   la  distance  apparente,   en  Faisant  varier  lît 
10"  d'abord   la  longitude  ,  pois  la  îat>tude,    puis  la  paralk», 
et  voyez  do   combien  chflcttn  de  ces  chanj^emeiis,  pri»   Mt     1 
Feul,   ferait   varier    l'inatai:!  du  commenceniant;   dplHIt  ^f   J 
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!8  seront  corrigées ,  vous  appliquerez  la  même  méthode 
terminer  les  différences  des  méridiens  pour  les  lieux  peu 
us  où  l'on  aura  observé  la  même  éclipse. 
5.  En  effet,  avec  la  longitude  â  peu  près  connue  du 
calculez  par  les  tables  le  commencement  et  la  fin , 
hjnation 


'"•=(^)'«-+(S'^' 


lie  1^8  tables  sont  corrigées ,  les  erreurs  dL  et  dx.  seront 
)XtipQne1les  à  l'erreur  commise  sur  le  tems  ou  sur  la 
'eoce  des  méridiens.  Voue  aurez,  en  nommant  M  et  m 
aouyemens  horaires  vraiâ  et  relatifs  de  la  lune^  ETer- 
commibe  sur  le  temsj 

SSx,- :  E  :;  M  :  JL=  1^  ::  »  :  <!x=|^; 

(df.M^df.m\^ 
36oco^        )  ^  ' 

connaîtrez  donc  Terreur  E  commise  sur  la  différence 
aéridiens  ;  vous  aurez  donc  la  vraie  différence  de  ces 
iiens ,  et  il  ne  faudra  pour  cela  qu'une  seule  observa- 
soit  de  commencement,  soit  de  fin,  puisqu'il  n'y  a 
le  seule  inconnue  dans  l'équation. 

S.  Si  vous  n'êtes  pas  parfaitement  sûr  de  la  latitude  du 
iont  vous  cherchez  la  longitude,  dans  Téquation  dT  (1 15) 

luisez  de  plus  un  terme  —  dH  pour  10"  de  changement 

la  latitude ,  vous  aurez  une  inconnue  de  plus,  ^H=:erreur 
I  latitude  ;  et  si  votre  observation  est  complète  ,  vous 
;erez  à  la  fois  votre  longitude  et  votre  latitude. 
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LEÇON  XVI. 
Des  Planètes. 

1 .  Les  planètes  sont  des  étoiles  errantes»  ainsi  qae  Taiiiionei 
le  mot  grec  grAtfvvrvr;  les  anciens  en  comptaient  sept»  le 
Soleil  3  la  Lnne  ,  Mercure,  Vénus  »  Mars,  Jupiter  et  Saturne; 
les  modernes  en  ont  découvert  cinq  autres ,  Uranus  ou  Herschel, 
Cérês  ou  Piazzi,  Pallas  ou  Olbers  1*'%  Junon  ou  Harding, 
Yesta  ou  Olbers  a*.  Les  premières  se  voient  facilement» 
et  il  suIHsait  de  les  observer  plusieurs  jours  de  suite  poor 
en  apercevoir  les  raouvemens.  D*ailleurs  elles  ont,  dans  les  lu- 
nettes ,  des  disques  sensibles  qui  ne  permettent  pas  de  lei 
confondre  avec  les  étoiles  fixes,  qui  ne  sont  que  des  points 
lumineux.  Les  planètes  modernes,  excepté  Uranus  peut-être, 
ne  peuvent  être  aperçues  sans  le  secours  d^s  lunettes,  oà 
même  on  ne  les  voit  pas  toujours  facilement,  ce  qui  tient 
à  la  petitesse  de  leur  disque  et  à  la  faiblesse  de  leur  lumière. 

2.  Le  raouyeraent  des  planètes  présente  de«  irrégularités 
qu'on  ne  remarque  ni  dans  le  soleil,  ni  dans  la  lune,  et  qui 
viennent  de  ce  que  la  terre  n'est  pas  le  centre  de  ces  moa- 
vemens;  aussi  les  Grecs,  pour  établir  une  théorie  fort  impar- 
faite des  planètes  qu'ils  connaissaient,  avaient-ils  été  obligés 
de  réunir  les  deux  hypothès^es  de  l'excentrique  et  de  Tépi- 
rycle,  dont  une  seule  sufTisait  pour  le  soleil.  Les  obscrri- 
tions  vont  nous  prouver  rinsufïisance  de  ces  moyens  et  noui 
donneront,  avec  beaucoup  moins  de  peine,  une  théorie pte  ' 
£Jmple  et  plus  conforme  aux  phénomènes.  ' 

3.  Nous  commencerons   par  la  planète  la  plus  brillante,     | 
celle  qui  a  dû  être  remarquée  la  première;  c'est  Vénus,  qoe 
les  anciens  ont   appelée  aussi  ^uTipô^cç y  Lucifer^  ou  l'astrû    : 
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'miiêwttêtf  yiesper  f  ou  l'étoile  du  soir  ou  du  bei^r. 
311  de  ces  deux  dénominations»  c'est  que  les  anciens 
nt  pas  aperçu  tout  d'abord  que  l'étoile  du  soir  et  celte  du 
l'était  qa'nn  seul  et  même  astre  ;  mais  pour  s'en  con- 

il  suffira  de   suivre  assidûment   le   cours   de  cette 

si  remarqjaable. 
9  suppose  donc  que  vers  la  fia  de  juillet  1807  vous 
[rerçu  le  soir»  vers  le  couchant ,  une  belle  étoile  qui 
ré  votre  attention ,  parce  qu'elle  était  visible  à  la  simple 
ma  de  tems  avant  le  coucher  du  soleiL 
Urigeant  votre  lunette  sur  Vénus ,  vous  aurez  remar- 

disqne  seînsible  ;  il  est  bon  pour  cela ,  d'alFaiblir  un 
lumière  de  la  planète  »  en  couvrant  en  partie  l'objec- 
la  lunette.  Le  disque  vous  aura  paru  un  demi-cercle 
I  convexité  était  tournée  vers  le  soleil.  Si  vous  avez 
i  hî  planète  à  la  machine  parallactique ,  vous  en  aurez 
lent  la  déclinaison  ,  l'angle  horaire  et  l'ascension  droite  ; 

faut  pas  davantage  pour  l'observer  le  lendemain   au 


^6' suppose  encore  que  le  lendemain,  aj  juillet  »  vous 

obeeilrée  à  son  passage,  car  son  éclat  permet  de  Tob- 

de  jour,  en  tout  tems ,  et  à  fort  peu  de  distance  da 

En  calculant  d'après  cette  observation ,  la  longitude 

atitude,  vous  trouverez  la  latitude  fort  petite  ou  nulle, 

nrez  la  longitude,  que  vous  comparerez  à  celle  du 

la  différence  de  longitude,  ou  l'élongation,  varie  d*un 

l'autre  ;  elle  ira  en  augmentant  jusqu'au  a  août,' où 

ra  de  éfi^'ifil^  avec   une  latitude  de  o^Si^A.  Vous- 

dès-lors  que  Vénus  ne  se  meut  point  dans  l'éclip- 

mais  dans  un  plan  incliné ,  et  vous  en  conclurez  que 

juillet  elle  devait  être  dans  un  de  wtb  nœuds.  Vous  igno- 

icore  a  quelle  distance  elle  se  trouve  de  la  terre ,  vous 

B  seulement  conjecturer,  avec  beaucoup  de  vraisem- 

,  que  puisqu'elle  était  dichotome ,  l'angle  i  Vénus  entre 

B  at  le  corps  qui  éclaire  Vénus,  devait  être  droit  comme 

i  la  lune  j  on  ne  voit  encore  que  le  soleil  qui  puisse 
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éclairer  Véiins;  dan*  I4  (iicboli>mia,  l'angla  i^l*  tem  éuk 
àa  ^5"  4^'  ;  l'angle  au  «oleiL  devAit  duoc  etfe  de  44''  *tf }  ■!• 
dunoce  de  Véni»  au  ioleil  devait  èm  V  fin  4^  iVi  V  ««M 
Ja  dûtance  du  »oleil  à  ta:  terre,  es- qui  dami*  ov7>' pooe  li 
diltaoca  de  Vénuï  au  aoleil. 

6.  Les  jours  «nivang  youa  verrez  l'éloDgafion  àinHaon ,  tt 
h  diamètre  s'augmenter  dian»  le  teiti  de  U  tatîindê  et  de- 
venir plus  étroit  dans  h  sens  de  l'cclipiique;  ta  Utiludfe  an^ 
mente  aus^i  de  jour  en  i<>Df  ;  i  en  deux  •juipifloiet  m» 
reconaaitiez  que  Véaus  se  rajipTOcbe  de  la  terre  ;  le*  pldact, 
liarfaitenicnt  analogues  Â  celtes  de  U  lune  .  vnti*  ^ront  voir 
qu'elle  doit  êTre  un  corps  opaque  qui  noui  réHccbit  la  toiniât 
du  Ktleil.  La  latitude  avait  augmenté  ju:<]uaD  7  wfàbrt, 
<3Ù  elle  était  de  7°  55',  après  quoi  elle  a  été  ra'dinunHit 
quoique  la  planète  continuât  de  a'approcber  de  Xaiiàtnif 
que  son  diaiuètre,  qui  n'était  d'abord  que  àe.'n^,  soît  Ji- 
vcnu  de  plus  de  5o'. 

7.  Non-seulement   l'élongation  diroînae    da  imir  ) 
tuoia  la  longitude  elle-ui^»e  àixDiane^i^,i^u 
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,  la.tem  ne  garait  donc  pa».  être  !•  centre  daB^moii- 
îDi  de  Yénns. 

L  latitude  boréal^  «Migmeate  de  {ouv-  en-  )(%iir,  mais-  elle 
ass«.  pas  d^'iSf  9^  lieu,  que  la  Ulîtuder  australe»  avait 
usqu'iv  7?'  55Çy.afiti;e.  preuve  qm^  1  intersection  dn^plan 
orbite^  de»  y^i^is-^yec  l-écliptiqiM  ne  pas^  pm  par  la 
9  car  pour  Ji|;  lune  I^,  plus  j^rav^^latitudei  aua^ralea 
égales  aux  plus  grapdes  latitudes  boréales.  La  plus  graode 
naison  boréale  du  soleil  est  de   223"^  a8'«  comme,  la  plua 

le  déclinaison  austsale* 

L*élongation  soustractive  augmente  tous  les  jours ,  et  le 
èÊiti  diiiijMia  en-  même  tems;  Yéaus  a  cependant'  ÔÊèèi 
)lrogfvadj9D,  et  eUe  est: redeTenue  directe-;  les  phases-re- 
lèttt  w. ordre  invene,  teHee-  qu'-eltesont  été  arvant  la 
)ine$iùny  le  croissant  éclairé  tourne  toujours- s»  cenyexîté 
Aléidlii  soleil;  il i  est-  évident •  que  c'est  du  soleil  que 
■. emprunte* saihioMère;  les  diamètres,  qui  sont  enrai~ 
ineeiee  deS'.distances^  proutent  que  là  conca?itié  de  Tor- 
.eMbtoujoure  tournée  ver»  lei  soleil ,  et  que  Tei«  l^-coe- 
tikN^  le  convexité, est  tournée  vers  là-terk'e  ;'  il  est-donc  Men 
eble  que  Vénus  tourne  autour  da  soleil. 
u  b'élengation  augmenté  jnequ'à  4^^  3g^,  'après  quoi  elle 
no^/;  il  '  parait  douiS^  que  la  plus  grande  élongation  ne 
s  guères  4^  ou  4^*^»  d'où  il  résulte  que  la  distance  aa 
il^   ouïe-  r^on^ vecteur  de- Yénus,  doit  être  de  o,j2 

u  liléjoqgftiûo^  diminue, toujours»  YéAus.d^entîpveaqBe 
le  et  son  diamètre  nest  plus  guères  que  de  lo^  Si  Vénus 
ne  autour  du  soleil  à  la  distance  r,  sa  distance  à.la  terre- 
i  pour  limites  i-l-r  et  (i-~r);  ces  distances  sont  entre 
(,d|Uia  U  mêm^  rai£0Ji.que  les  deux,  valeurs  extrêmes  de 
difui|àti«8.;  ainsi 

1  +r:  1— r  ::  6o  :  lo, 

a:  ar::7o  :5o,      r=r^=5  0,7i. 
I.  I«e  8  mars  Vénus  se  retrouve  dans  son  nceud  descen- 


/ 
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diMf;  elle  a  doue  Fait  une  rtvolutioa  eotièra,  à   motiu  ipt 

le  nœud  n'ait  un  mouvement  fort  rapide. 

Du  87  juillet  au  17  noreiubre  il  y  a  iiS  îaura  ,  du  17  D»- 
Yembre  an  8  man  iia  joun  ;  la  demi- révolution  est  doaC 
de  us  ou  ii3  jnun,  la  révolulion  «ntière  de  304,  OUttilS, 
•tu  aa5  tours;  par  plusieurs  comparaison»  pareilles,  on  turt 
294'  >^*  4^'  37  1^  I  't  P^^  l''  tiouième  lot  de  Kepler, 


T'  :  t*  ::  v^  :  v*,      v  =  — ^  =  0.73333. 
1-1 


Tout  cela  s'accorda  trop  bien  pour  être  un  elTtt  d 
11  est  donc  certain  que  Vénus  décrit  autour  du  j 
courbe  presque  circulaire  dont  le  rajou  est  de  o,t 

i3.  Si  le  diamètre  de  Vénus  nous  parait  de  34'  ^  l*  ^' 
tance  0,71  il  sera  de  16  ",8  à  la  distance  1.  Le  demi-diamétr*  «n 
donc  de  &",4  à  cette  distance  moyenne  ;  mais  si  U  pwalhis 
du  soleil  est  de  S", 7,  c'est  que  le  denii-diamétrr  delattn 
est  de  8'',7  ;  donc  Vénus  est  presque  aussi  grosse  que  la  terre, 
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iQS  tronverons  ainsi  TST^  égal  au  mouvement  de  la 
dans  Tintervalle  des  observations;  donc  nous  satisfaisons 
bseiratîons^  en  supposant  que  Vénus  et  la  terre  tournent 
r  du  soleil  avec  les  vitesses  angulaires  qui  répondent 
rs  rayons  vecteurs. 

L'un  ou  Tautre  des  triangles  TSV  ou  T^SV  nous  don- 
t  la  position  de  la  ligne  des  nœuds;  nous  savons  cal- 
les  angles  TSV  et  T'SV;  retranchant  Tun  de  ces  angles 
longitude  héliocentriqne  de  la  terre ,  et  ajoutant  l'autre, 
aurons  les  positions  héliocentriques  des  deux  nœuds  ea 
»^  et  8*^  i5^.  Cette  ligne  est  sensiblement  immobile  et 
par  le  centre  du  soleil» 

A  présent  supposons  la  terre  en  repos  en  T,  nous 
I  forcés  de  donner  au  soleil  un  mouvement  STS^=TST^y 
en  sens  contraire  ;  nous  aurons ,  comme  dans  Thypothèse 
dente»  les  angles  en  T;  les  distances  TV  et  TV^  sont 
êmes,  car  elles  sont  en  raison  inverse  des  diamètres  ob- 
I  oSy  et  4^"',  les  triangles  des  deux  hypothèses  seront 
:  et  semblables,  car  ils  ont  un  angle  égal  compris  entre 
côtés  égaux  chacun  à  chacun;  donc  le  trobième  côté 
égal ,  tous  les  angles  seront  égaux  ;  donc  la  ligne  des 
s  V'S'  sera  parallèle  à  VS  ;  donc  si  le  soleil  tourne 
r  de  la  terre  ,  il  entraînera  avec  lui  Torbite  de  Vénus  , 
anière  que  la  ligne  des  nœuds  restera  toujours  parallèle 
»-même.  Dans  l'hypothèse  de  Copernic ,  cette  ligne  se- 
mmobile  comme  le  soleil;  dans  les  deux  hypothèses  elle 
rige  constamment  aux  deux  mêmes  points  de  la  sphère 
e. 

.  Il  reste  à  déterminer  l'inclinaison  de  l'orbite.  Quand 
s  a  la  même  longitude  que  le  soleil^  on  dit  qu'elle  est 
injonction  inférieure  si  elle  se  trouve  entre  le  soleil  et 
rre  ;  son  diamètre  alors  sera  de  60  à  61";  la  conjonc- 
i6t  supérieure  si  Vénus  se  trouve  au-delà  du  soleil,  son 
ïtre  alors  ne  sera  guères  que  de  9''.  Choisissez  une  con- 
on  inférieure  où  la  latitude  soit  un  peu  considérable. 
:ille  de  la  conjonction  ,  Vénus  passera  au  méridien  après 

a6 
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le  soleil,  le  lendemain  elle  pa.4aera  avaut-,  Toai  oliiemni 
alors  que  le  mouvement  diurne  est  fort  régulier.  Soient  Ett 
£'  lea  deux  il-lnngatîons ,  l'une  avant  l'amre  aprè«  la  coih 
joDCtion ,  1'  et  1"  les  tems  des  deux  observations;  voni  um 

li+E'iT'— T::E:dT:;E':(fr; 

T-+-rfTi=T' — JT'sera  le  tenu  de  la  conjonction,  1«  lien  du 
soleil  pour  le  tems  T+tîT  sera  la  longitude  géocentriqn*  de 
Vénus  irn  conjonction  ;  ajoutez-y  i8o",  vous  aurez  la  longi- 
tude liL-lioccntriqiie. 

Soit  ni  le  mouvement  ea  latitude,  G  la  latitude  géoeen- 
trjque  ù  la  première  obserTation , 

C  +  dCi  sera  la  latitude  géocentriqiie  en  conjonctîm. 

i8.  Suit  T  (H^.   10.^)   la  terre,  S    le    loteil,  T  Vfau; 
menez  VS  et  TVN ,  et  abaissez  la  perpendiculure  YE  SU 

réclipti<iu(!. 
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tang  A  =  tang  I  sin  («*— 76*) , 
-  tang  h 

)xa  aurons  aiasi  I=3^a3\ 

Al.   Si  la  distance   an  nœud    Se  trouvait  par  hasard. •• 
:go®=u— 78%  ou  si  u  =  5-''  i5**,  on  aurait  A  =  3*a3', 

V 

=  AîHF L^i^^ïî  *>û8i    dans  cette  circonstance. 

V— V  cosA  ■  ' 

li  doit  être  infiniment  rare,  la  plus. grande  latitude  géo- 
mtrique  de  Vénus  serait  de  plus  de  la^,  Vénus  pourrait 
écarter  de  l'écliptique  de  112%  tant  en  dessus  qu'en  dessous. 
renez  une  zone  de  la  sphère  céleste  de  224^  de  largeur  et 
oe  récliptique  coupe  en  deux  zones  parfaitement  égales; 
Bttt  dovble  zdnè  sera  la  partie  du  cSel  d'où  Vénus  ne  sau^ 
nt  jamais  sortir.  Cette  zone  est  ce  qu'on  appelle  le  zodiaque, 
a  sAm  des  arumàux,  on  des  ia  signes  ou  constellations 
[ni  difisant  l'écliptique.  On  ne'flonne  guëres  que.  16°  de  lar- 
geur aa  Bodiaque,  et  cela  suffisait  pour  les  planètes  ancien- 
lement  connues;  car  Vénus  est  de  toutes  les  planètes  celle 
lont  le»  latitudes  géocentriques  sont  les  plus  fortes ,  et  nous 
nons  vu  que  la  latitude  de  Vénus  ne  passait  pas  8°. 
Cette  lai^ur  de  16*  ne  suffit  pas  pour  les  petites  planètes 
^'on  a  découvertes  de  nos  jours;  mais  le  zodiaque  n'est 
^iocnn  usage  réel  aux  astronomes;  peu  importe  quelle  lar^ 
gnur  on  lui  donnera,  rien  n*empêche  de  le  faire  aller  jus^ 
^'anx  deux  pôles. 

aa.  Voici  une  autre  méthode  pour  trouver  l'inclinaison;  snp- 
tkMOQs  que  vous  ayez  observé  la  latitude  géocentrique  de  Vénus 
qnand  le  soleil  aura  a*^  iS"  ou  8*^  iS""  de  longitude.  Soit  V£ 
U  perpendiculaire  menée  du  centre  de  Vénus  sur  l'écliptique  , 

VE=TEtangVTE=SEtangVSE=DtangG  =  (vcos//)tangA  ; 

loncCEg.  110) 

a6.. 
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,       DtanEîG    /TE\^      „     /«piTSES^      _      «inS'     j, 

mais 

tang  A  =  tangl  ria  {y. — ^h'')  =s  tang  I  ab  TSE  ; 
car  >i  la  longitude  du  lolei)  est    8^  i5°,  la  longitnde  de  II 
terre  ssra  a^  i5":=Iongit.  Ji  deVéniu-,  donc 

donc 

_       tineG 

il  fuflît  donc  pour  avoir  I  d'observer  U  latitude  et  rélonp- 
tion  di  Vénus  le  )our  que  la  loleil  a  8-^  i5'  d«  longitndi. 
Il  e:t  difTiciie  d'obserrer  Vénus  eu  ce  moment  j  nuit  qnaid 
Ja  longitude  du  soleil  est  entra  8-''  iO°  et  V  so',  obnim 
plusieurs  jours  l'élongation  et  la  latitude  ;  par  lea  o 
diurnes  de  ces  quantités ,  vous  df^- terminerez  facilement  1* 
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«syS*,  la  loDgitude  sur  Torbite  sera  u  comme  sur 
l'écliptique;  le  point  76%  c'est-à-dire,  le  lieu  du  sceud  ,  est 
commun  i  l'écliptique  et  à  Torbite;  il  sera  a*^  i5*  sur  For* 
bite  comme  sur  l'écliptique.  Prenez  QAssryS*  (&g.  1 1 1)  en  ré- 
trogradant sur  l'orbite  de  Venus  dans  la  partie  australe  y  vous 
^urez  le  point  dont  la  longitude  est  o  ;  prenez  QB  =  75®  en 
rétrogradant  sur  l'écliptique  »  vous  aurez  le  ode  l'écliptique. 
Menez  la  perpendiculaire  Ab  ^  quand  Vénus  sera  en  A  elle 
aura  o  de  longitude  dans  l'orbite ,  mais  sa  longitude  sur 
Tédiptique  sera  en 

i=o*— a^  i5°  +  ^^"g*  ' J  ''"ilg-^===y^  i5*+3'  o',8  sin  5-^ 

^  smr  a         ^-        » 

—ff^  i5*  +y  o^8sin3o•  =  ff^  i5-  i^So*'^  , 

car  la  différence  entre  QA  et  Qb  sera  3'  0*^,8  sin 9  Q A. 

fl4*  l'a  la  longitude  u-f-  3^sinii(u— Q)  retranchez  le  mou- 
Tement  pour  les  {ours  et  les  heures  écoulées  depuis  le  com- 
mencement de  l'année ,  vous  aurez  l'époque  des  moyens 
Biovvuens. 

Avec  cette  époque  et  la  table  des  moyens  monvemens , 
aoiie  pourrons  calculer  en  tout  tems  le  lieu  de  Vénus  sur  son 
orUte,  en  supposant  cette  orbite  circulaire.  Nous  avons  le 
lieu  du  nœud  et  l'inclinaison  ;  nous  serons  en  état  de  cal- 
culer la  latitude  héliocéntrique ,  en  faisant 

sin  A  =  sini  sin  (u  — -  Q)  ; 

c'est  ce  que  nous  donne  le  triangle  rectangle  QVE. 

Le  rayon  vecteur  de  Vénus  =0 .  7a333,  vco8A=o.7â333co8& 
m  la  projection  du  rayon  vecteur  sur  l'écliptique ,  ou  ce 
qn'on  appelle  la  distance  accourcie.  Enfin  la  longitude  réduite 
i  l'écliptique  sera  u—  3'  o*,8 sina(u--  Q). 

s5.  Nous  aurons  ainsi  en  tout  tems  le  lieu  héiiocentriqae 
àe  Vénus  sur  son  cercle.  Pour  savoir  si  cette  théorie  s'ac- 
cordera constamment  avec  les  observations ,  il  faut  être  en 
éflat  de  changer  le  lieu  héliocéntrique  en  un  lieu  géocentrique. 

Nous  aurons  en  tout  tems  la  diiTéreace  entre  les  longitudes 


Il 

I 

I 


L*ançle  à  la  planète  sera  P  =  i 
parallaxe  annuelle  ^  ou  parallaxe  i 
parallaxe  du  grand  orbe. 

Le  même  triangle  donnera 

tangP=     ^ 


COS  i 


s6.  Supposons  que  la  courbe  CI 
duite  à  Técliptiquey  et  quelle  la 
en  P,    Tangle   S  ==  PST  =  longit 
— ^  longit.  bélioc.  terre  ;  Tangle  T 
de  longitude  géocenlrique  entre  le 
r  est  la  longitude  géocentrique  ,  c 

r  =  s  — ' 

mais  si  la  planète  était  en  F",  or 

r  =  s  + 

car  la  planète  serait  plus  avancée 
qui  •  {Niraît  aller  de  S  vers  D ,  si 
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B,  est  îa  diiférence  entre  la  longitude  béliocentrique  et 
agitnde  géocentrique  ,   et  que 

r  =  longit.  bélioc.  sur  Técliptique  +  P 
=  longit.  Ç  +  180^  —  S  —  T 
=  longit.  g  +  i8o*— (longit.  Ç  —longit.  g)— T 
=  i8o'+  ii  — T=0  — T. 

ro'it  que  les  deux  valeurs  de  F  sont  identiques. 

.  On  aura  donc  toujours  avec  facilité  l'élongation  T  et 

ngitude  géocentrique  F;  pour  la  latitude  G   nous  au- 

(a3) 

^  tangWr 

"  «mS 

sinT  :  sinS  ::  sp  :  TP =5^- . 

sm  i 

.  I   ^  vcosAsinS      vcosAtangA  .    ,        ^ 

=  Tm  — Pm= VcosT  —  v  cos  A  cos  SVm 
a:VcosT4.vcos*cosSPT=VcosT4-vcosAco8P. 

I  distance  â  la  terre  est  mesurée  dans  le  plan  de  TécHp-* 
f  c'est  une  distance  accourcie  ;  ta  distance  des  centres 

tangAsinT i/sinAcosC vsinA 

sinS  cosG  cos  G  sinG 

V  cosT  +  y  cos  h  cosP 

cos  G 

.  La  parallaxe  horizontale  de  la  planète  est  égale  â  la  pa- 

[e  moyenne  du  «oleil  divisée  par  la  distance  actuelle  des 

es  SV ,  ou 

,,    ,     .  8%7       8\7sinG 

parall.  borix.  =  -^~  =  —  .    ,    ; 

imètre ,  qui  est  en  raison  constante  avec  la  parallaxe  1 

diamètre  à  la  distance  moyenne 

"^     distance  actuelle  des  centres 

s  formules  sont  les  mêmes  pom^   toutes  les  planètes  , 


on  fait  donc 

vcosfi 

-y-  — tangç,     tang^  =  ta 

T^9c.'  —  iS—y, 

■près  quoi  on  aurait  encoro 

BinP:sinT::V:  vcosA 


3i.  Notn  formnle  tang  T  ^ 

que  pour  Vénuf  jamaÏB  l'éloogat 
effet ,  pour  que  T  égalât  90°, 
f&t  iufinie,  que  la  déaominalem 
'V  =  vcoeAcoiS  et  vcoiA>V 
nètes  dont  le  rayon  vecteur  v  i 
la  terre,  qui  paisMnt  parûtre 
cea  plauètes  supérieures ,  ou  ap 
cotnae  Vénus,  ont  un  rayon  v 
de  la  terre.  Cette  remarque  es 
première  apparition,  les  plaqèl 
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ntonr  da  soleil ,  en  a  une  fort  importante  et  qui  dépend  da 
IpuTement  de  la  terre  dans  son  orbite ,  ou ,  si  Ton  *  veut  ^ 
u  mouvement  du  soleil  autour  de  la  terre.  C'est  ce  que  les 
inciens  appelaient  la  seconde  inégalité  de  la  planète ,  et  qu'ils 
aisaient  dépendre  du  mouvement  du  soleil  ;  c'est  ce  qui  les 
vait  obligés  d'imaginer  un  épicycle  sur  lequel  tournait  la 
planète,  tandis  que  le  centre  de  l'épicycle  tournait  autour 
le  la  terre  I  dans  un  excentrique  qui  servait  à  rendre  raison 
le  rinégalité  propre  de  la  planète. 

33.  Au  moyen  de  ces  formules ,  nous  pourrons  changer 
es  lieux  béliocentrlques  de  Vénus  sur  son  cercle,  en  lieux 
;éocentriqaes,  que  nous  comparerons  aux  observations.  Nous 
r  trouverons  des  différences  qui  passeront  un  degré  j  nous 
m  conclurons  que  Torbite  de  Vénus  doit  être  elliptique  comme 
:elles  du  soleil  et  de  la  lune ,  mais  que  l'ellipticité  doit  être 
moins  forte. 

Pour  déterminer  cette  ellipse  de  la  manière  la  plus  simple, 
Doos  choisirons  trois  conjonctions. 

Les  conjonctions  inférieures  reviennent  au  bout  de  584  jours; 
i  chacune  des  conjonctions ,  la  longitude  héliocentrique  change 
de  7^  6^;  il  sera  donc  possible  d'en  choisir  deux  vers  les  ap- 
ûdis  et  une  vers  la  moyenne  distance^  ou  deux  vers  les 
iDOjennes  distances ,  et  une  autre  qui  sera  peu  éloignée  de 
l'spàde.  Soient  V,  V  et  V*  les  trois  longitudes  vraies,  M , 
li',  H'  les  trois  longitudes  moyennes ,  f  la  longitude  du 
périhélie  j  e  l'excentricité  , 

V  =  M+acsin(V  — ^), 
V'=  M'+  ae  sin  (V—  9)  , 

A=(V'— V)— (M'— M)==4esin  i  (V'— V)co^(^^^±^  —  9)  • 

B= 4e5ini(y^-V0cos(X!±r_ç); 

•  développant  vous  aurez 

_Asini(V"— VQcosKV^+VO— BsiDi(V^— V)co8^(V^-fV) 
*°**"B8ini(V'-V)»ini(V'+V)-A5inKV''— VOsiniCV+V)' 
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V'+V 


JBhi 


m  I^ 


si„i(V-_V')co>.(^-±^'-«)' 
~\  _  2c=in(V-0  .      M'=V'— aesioÇV'— 0, 

Avec  ces  tiémens  approchas,  voua  calenlam  tontn 
t.)<in(-|inns  observées  de  Vénus.  Soit  O  la  longîtade ob- 

.  C  la  longitude  calculée  ,  C+dO=0,  on  dCssO-C, 
ra  connu.  Or  ,  soit  E  l'époque  des  mo^BDS  monTCiMfli, 
m'>iivt:nient  annuel ,  i  le  nombre  d'années  entre  t'obKT- 
I   ni  l'époque,  z  t'anonialle  moyenne, 
=  E  +  i/n-|-asin 
=  dE+idm+di 


J8S(f5=0- 


a+ac 

ation  vous  donnera  une  équatioi 
en  autant  de   groupe; 


pareille  ;  i 
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S!  Torbite  de  Yénos  était  circulaire ,  les  digressions  seraient 
toutes  égales^  du  moins  quand  la  terre  serait  elle-même  re- 
renue  a  la  même  distance  du  soleil.  En  effet ,  quand  le  rayon 
risoel  est  tangent  à  l'orbite  »  Tangle  à  la  planète  est  droit , 

le  sinus  de  l  elongation  est  — r?—  ,   or  ^  =     ^  ^ — -  dans 

l'aphéKe;        ^, — -  dans  Taphélie. 

Soient  D  et  IX  les  deux  digressions, 

ysinD  =  a(i4-c),        V'sinD' =:a(i  —  e), 

équation  â*où  l'on  peut  tirer  l'inconnue  e,  puisque  le  reste 
est  connii. 

36.  Mais  il  est  difficile  de  trouver  des  digressions  qui  soient 
exactement  dans  les  apsides;  l'angle  à  la  planète  sera  donc 
obtus  ou  aigu  ;  on  pounait  corriger  cet  ang|le  avec  Vexcen- 
tricité  et  l'anomalie  à  peu  près  connue^  et  j'ai  donné  pour 
cela  nne  formule  ;  mais  les  moyens  analytiques  indiqués  ci- 
dessus  aont  beaucoup  plus  exacts. 

La  planète  doit  avoir ,  comme  la  lune ,  des  équations  de 

la  ibnne^ 

a sin  S  +  i sinaS  -f*  csinSS  +  etc. 

Oo  fomrrmt  les  trouver  en  opérant  comme  pour  la  lune 
(XrV.  71);  mais  ces  termes  sont  fort  petits,  la  théorie 
ks  a  déterminés  mieux  que  ne  pourrait  faire  l'observation. 
Voyez Mécan.  Céleste,  ou  Tables  deVénusdeLindenau. 

Passages  de  J^cnus. 

■^  57.  Vénus  revient  en  conjonction  tous  les  584  jours,  avec 
^M  longitude  augmentée  de  ai6^;  après  cinq  conjonctions 
iMreilles  ,  la  longitude  est  augmentée  de  io8o®=u^.56o'.  Cinq 
*^0ii)ODCfions  arrivent  en  5. 584 jours  =  2920 jours  =  8,365, 
Ob  hiit  années  de  365  jours;  ainsi  au  bout  de  huit  ann  les 
^wrjâuctions  reviennent  aux  mêmes  points  du  ciel ,  et  il  en 
Nt  de  même  à  peu  près  pour  tous  les  lieux  de  Vénus ,  la  pé- 
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riode  de  huit  ans  les  ramène  tous  dans  le  même   ordre ,   cm 
qui  abrège  le  calcul  des  Éphémérides. 

38.  Supposons  qu'une  de  ces  confonctions  arrlye  précisé- 
ment dans  le  nœud ,  le  centre  de  Vénus  couvrira  le  centra 
du  soleil^  le  disque  noir  de  Vénus  formera  mie  tache  d*aDa 
minute  de  diamètre  au  centre  du  soleil;  cette  tache  sera  trop 
petite  pour  être  vue  sans  lunette.  Cest  la  rabon  pour  laquelle 
il  n*en  est  fait  aucune  mention  dans  l'Astronomie  andenne. 

Si  y  à  l'instant  de  la  conjonction,  Vénus  a  une  ktitade 
géocen trique  de  quelques  minutes,  on  verra  Vénus  décrire  sur 
le  disque  du  soleil  une  corde  plus  ou  moins  longue.  C'est  ce 
qu'on  appelle  un  passade;  la  durée  en  serait  de  7^  5a  ou  5j(t 
s'il  était  central;  il  durerait  plus  ou  moins  dé  tenis,  selon 
que  Vénus  passerait  plus  près  ou  plus  loin  du  centre  ;  il  n'jr 
aurait  qu'un  simple  contact ,  si  la  plus  courte  distance  étiit 
égale  à  la  demi-somme  des  diamètres. 

3g.  Ces  passages  se  calculeraient,  comme  les  éclipses  de 
lune  ,  par  les  mouvemens  relatifs  et  l'orbite  apparente;  nais 
tout  cela  serait  pour  le  centre  de  la  terre.  La  parallaxe  doit 
altérer  la  durée  ;  en  rapprochant  Vénus  du  centre ,  elle  lui 
ferait  décrire  une  corde  plus  longue  qui  demanderait  pins 
de  tems  ;  mais  pouc  les  pays  qui  verraient  Vénus  au-dessous 
du  centre  y  la  parallaxe  éloignerait  Vénus,  elle  acconrciFait  | 
la  corde  et  la  durée. 

Si  la  parallaxe  du  soleil  est  de  près  de  9",  celle  de  Vénus 
doit  être  de  3o",  la  parallaxe  relative  de  ai"  environ. 

Le  calcul  d*un  passage  pour  un  lieu  déterminé  se  fen 
comme  celui  d'une  éclipse  de  soleil;  Vénus  remplace  ici  h 
lune,  le  diamètre  est  beaucoup  moindre,  le  mouvement rt- 
latif  eht  rétrograde ,  les  parallaxes  étant  beaucoup  moins  con- 
sidérables seront  plus  faciles  à  calculer;  voila  toutes  bi 
dilTéreiices. 

4o.  La  différence  entre  la  durée  pour  le  centre  de  hterif 
et  pour  un  point  de  la  surface  ,  sera  TelFet  de  la  paralUxi; 
cet  effet  peut  donc  se  calculer  ;  cet  effet  sera  différent  ponr 
Ie;s  différens  pays^  et  surtout  pour  les  pays  placés  dao>  1^ 
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isplièret  différens;  ai  la  parallaxe  alonge  la  dorée  pour 
lémlsphère ,  elle  l'abrégera  pour  Tantre  ;  ainsi  les  durées 
firées  en  deux  lieux  très^iflPérens  en  latitude  ,  pourront 
ir  à  déterminer  la  parallaxe  qui  aura  produit  les  diÏFérences 
urées.  — 

I.  On  ne  songea  pas  d'abord  a  cet  avantage  particulier 
passages  de  Vénus;  Kepler  n*y  yoyait  qu*un  phénomène 
eux  qui  n*avait  point  encore  été  remarqué.  Halley  fut 
remier  qui  donna  cet  avis  aux  astronomes^  en  leur  annonçant 
passages  de  1761  et  i7?g. 

3.  Puisque  Vénus ,  après  huit  ans^  revient  en  conjonction 
I  le  même  point  du  ciel  ^  il  est  naturel ,  quand  on  a  ob- 
i  un  passage ,  d*en  attendre  un  pareil  huit  ans  après ,  et 
Geo  en  effet  quelquefois^  et  ils  reviennent  ainsi  deux  a 
x;  mais  on  n'en  peut  jamais  espérer  trois  en  seize  ans  » 
n  qa*â  chaque  passage  la  latitude  change  de  ao  ou  24'; 
i  on  passage  austral  succède  à  un  passage  boréal ,  et  ré- 
locpiement;  mais  au  troisième  «  la  latitude  surpasse  infail- 
sment  le  demi-diamètre   du   soleil ,  il  n'y   a  point  de 


• 


!ee  passages  ne  peuvent  arriver  que  tout  près  des  norads, 
{t-à-ndire  quand  le  soleil  est  en  8*^  i5%  en  décembre,  par 
léqaent  j  ou  en  Sk^  i5%  en  juin. 

[3.  Après  la  période  de  8  ans  qui  ramène  les  passages  près 
même  nœud  «  la  période  la  plus  courte  est  celle  de  lai  ans^, 
joint  quelquefois  des  passages  près  des  deux  différens 
nds  ;  ainsi  au  passage  de  1761  j 
Btez lai  i 

m  aurez  le  passage 188a  |  presque,  on  du  6  déc.  1 88a  ; 

candiez  : 8 

m  aurez i874ï«ou  lepass.du  8déc.  1874* 

wont  les  deux  passages  les  plus  prochains. 
Xitra  ces  périodes ,   on  a  encore  celles  de  io5  et  itS; 
ia  ces  trois  périodes  manquent  très-souyent,  celle  de  a3K 
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est  beaucoup  plus  sûre ,  et  surtout  celle  de  a43  »  qui  est  I 

double  de  i3i  ^. 

J*ai  calculé  par  ces  périodes  tous  les  passages,  depni 
l*aa  goo  jusqu'en  l'an  3ooo,  et  j'en  ai  trouvé  35  en  tout 
en  comptant  même  ceux  qui  sont  un  peu  douteux ,  par  I 
grande  latitude  de  Venus,  qui  fait  que  la  moindre  erreu 
sur  le  nœud  et  l'inclinaison,  peut  faire  manquer  le  passage 
qui  sera  au  moins  très-court. 

44*  Pour  qu'un  passage  ait  lieu ,  il  faut  que  la  plus  courte  dîi 
tance  G  cosi  soit  moindre  que  la  demi-somme  des  diamètrea 
la  latitude  géocentrique  G  dépend  de  la  latitude  héliocen 
trique ,  laquelle  à  son  tour  dépend  de  la  distance  de  Yéna 
k  son  nœud.  J'ai  trouvé,  d'après  ces  considérations,  que  l 
limite  des  passages ,  ou  la  distance  au  nœud,  qui  ne  donm 
qu'un  simple  contact ,  a  pour  expression. 

l¥      W—         vsinlcosl'         • 

«-■étant  la  demi-somme  des  diamètres,  «'— <v  la  âifferena 
des  parallaxes  horizontales  de  Vénus  et  du  soleil ,  Y  et  f 
les  d'Uix  rayons  vecteurs,  I  Tinclinaison  vraie  de  l'orbite,  f 

I'  rinclinaison  de  l'orbite  apparente. 

Si  la  distance  au  nœud  est  moindre  que  cette  valeur, 
passage  aura  lieu*,  si  elle  est  plus  grande,  il  n'y  aura po 
de  passage. 

45.  Le  choix  des  stations  est  une  chose  très-imporrar 
puisque  de  là    doit  dépendre  la  précision   avec  laquelit 
pourra  déterminer  la  parallaxe.    £n  général,  ilfaot  che? 
une  station  très-boréale  et  une  station  très-australe ,  afir 
la  parallaxe,  agissant  en  sens  contraire  pour  les  deu; 
servateurs,  soit  doublée  s'il  est  possible.  On  peut  em 
à  ces   recherches  la  méthode  que  nous  avons    donnét 
les  éclipses   de   soleil  ;  mais  le  calcul  en  est  assez  le 
comme  on  n'a  pas  besoin  d*une  grande  précision,  o' 
avec  un  globe ,  trouver  sans  calcul  tout  ce  qu'on  r 
La  dilUculté  n'est  pas  de  trouver  mathématiquement 
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18  plus  favorables;  il  faut  chercher,  parmi  les  lieux 
y  ceux  qui  ofifrest  les  plus  grands  avantages. 
Prenons  pour  exemple  le  passage  de  176g.  La  décli-^ 
du  soleil  était  de  ââ**i;  le  parallèle  dont  la  latitude 
aa^-^  voyait  donc  le  soleil  à  son  zénit  au  méridien; 
le  pôle  du  globe  terrestre  de  aa^  {  au-dessus  du  point 
e  lliorizon.  La  latitude  de  Vénus  était  de  4'  8"  bo- 
Ainsi  les  stations  boréales  devaient  observer  une  durée 
«gne,  et  les  stations  australes  une  durée  plus  courte 
centre  de  la  terre. 

itrée  devait  avoir  lieu  à    j^3i'   tems  vrai  de  Paris, 
sortie  i i3.4S ,  c*e8t-à*dire  la  nuit» 

miliea  a io^38'  du  soir. 

:es  trois  instans  l'angle  horaire  de  Paris  était  iiaf, 
et  ao6  { ;  les  lieux  qui  avaient  le  soleil  au  méridien 
t,  à  l'occident  de  Paris,  de  îi3,i6o  et  ao6®,  ou,  i 
lent  de  l'île  de  Fer ,  de. . . .  gS,  i4o  et  iSG^*. 
Macez  sous  le  méridien  du  globe  le  méridien  qui  a  i4o* 
ig^ode  occidentale  comptée  de  l'île  de  Fer;  le  globe  sera 
nablement  placé  pour  l'iinstant  du  milieu ,  Thémisphèra 
enr  à  l'horizon  représentera  la  partie  éclairée ,  celle  qui 
ê  soleil ,  et  par  conséquent  le  milieu  du  passage ,  car 
rallaxe  est  beaucoup  trop  faible  pour  faire  sortir  Vénus 
esns  le  disque  solaire. 

Dans  cette  position  ^  vous  remarquerez  que  tous  les  lieux 
mt  au-dessus  du  parallèle  6j^^,  ou  à  moins  de  aa^^  du 

n'auront  pas  de  nuit,  qu'ils  verront  par  conséquent  I0 
ge  tout  entier ,  et  que  le  soleil  étant  fort  peu  élevé,  la 
bcn  sera  plus  forte,  et  qaen  rapprochant  Vénus  du 
e ,  die  doit  augmenter  la  durée.  On  pouvait  choisir  Nord- 

Wardhus,  Kola,  la  Nouvelle  Zemble,  les  côtes  des 
lïèdes  et  de  la  Tartarie  russe.  A  Wardhus ,  le  P.  Heil 
fa  la  durée  intérieure  de  5*  53'  Si'' ;  la  durée  totale  eût 

.  A  des  latitudes  moins  hautes  où  le  soleil  di.«paraxt  seu* 
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lement  pendant  quelques  heures ,  on  pouvait  trouver  des  {ienx 
où  Ventrée  était  visible  un  peu  avant  le  coucher  du  soleil  « 
et  la  sortie  peu  de  tems  après  le  lever  ^  plusieurs  villes  de 
Suède  étaient  dans  ce  cas ,  et  particulièrement  Cajanebourg , 
où  Planmann  a  observé  la  durée»  telle  à  peu  près  que  le 
P.  Hell  l'avait  à  Wardhus. 

5o.  La  Tartarie ,  la  Chine ,  les  îles  du  Japon ,  le  Kamtchatka, 
qui  étaient 'alors  plus  ou  moins  éloignés  du  méridien  »  avaient 
plus  de  jour  qu'il  n'en  fallait  pour  voir  le  passage  entier.  .La 
partie  septentrionale  de  l'Amérique  «  la  Californie ,  quia?ait 
déjà  passé  au  méridien ,  étaient  encore  dans  la  partie  éclairée 
à  la  fin  du   passage.  A  Feutrée ,  c'est-à-dire  quand  le  93* 
degré  de  Féquateur  était  au  méridien ,  le  soleil  était  presqu'au 
zénit  de  la  Californie;  la  sortie  avait  lieu  vers  le  coucher, 
quand  le  186*  degré  de  longitude  occidentale,  ou  le  174^ de 
longitude   orientale   était  au   méridien  ,  le  soleil   paraissait 
près  de  l'horizon ,  la  parallaxe  devait  retarder  la  sortie  et 
2i*avait  rien  produit  sur  l'entrée;  Chape  y  observa  la  dnrée 
de  6*  14'  3\ 

Dans  la  baie  d'Hudson ,  les  distances  au  zénit  devaient  être 
plus  fortes  à  l'entrée  et  à  la  sortie  ;  le  passage  y  fut  observé 
de  G''  22'  00"  par  Dymond  et  Wales. 

5i.  Dans  la  partie  australe,  on  n*avait  aucun  pays  habité 
où  la  parallaxe  dût  être  aussi  forte  ;  mais  elle  agissait  en  sens 
contraire,  elle  abrégeait  le  passage;  les  îlei>  du  Saint-£!>prit, 
des  Amis,  de  la  Société,  les  Marquises  de  Mendoce,  devaient 
voir  le  passage  un  peu  accourci;  Green  et  Cook,  àTaïti, 
observèrent  la  durée  de  6*  S'  ~,  plus  courte  de  7  à  8'  que 
la  durée  centrale.  Ainsi  le  plus  grand  effet  de  la  parallaxe 
était  de  6*  29'  à  G*  S'  ou  s3'  environ ,  c'est-à-dire  au  moins 
autant  de  minutes  que  la  parallaxe  relative  contient  ds 
secondes. 

62,  Le  choix  des  stations  suppose  donc  qu'on  ait  déjà  cal- 
culé le  passage  pour  le  centre  de  la  terre;  voyons  comiDsat 
on  peut  faire  les  calculs  et  les  observations,  et  comment oa 'j 
déduit  la  parallaxe.  k 

Mouvemest  I 
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tayement  bor.  héiiocentriqne  de   ^ 5'  58'  14 

de  la  terre. . .  a .  a5, 5o 

•ovement  relatif  héliocentrique 1 .34>64 

loyement  horaire  en  latitude — ^4>^^ 9 


tang  inclinaison  =  tang  I  =  V/^v  =  8**  3i'  Bg 


mTem.  hor.  géocent.  = z=  a37'',84  rétrograde  ^ 

uouTement  horaire  en  latitnde  =  —  35*,6863 , 

plus  courte  distance  GcosI  =  6i6'',6oa4> 

«tance  entre  le  miliea  et  la  conjonction  Gainl=  ga',5i649 

,  .  ...         /    3600*005!    \  i  ,•/  ,»  I. 

ntamftoii  multipliée  pari r —  j o*a3'  4*',  5 

^       ^     xmouvem.  hor./  ^  ' 

emt  de  la  conjonction 10.  i5 . a 

uliea  da  passage 10. 38. G. 

53.  Soit  0*  la   demi-somme  des    diamètres,  0^  la  demi- 
BlSb'eiice ,  f  la  plus  courte  distance , 

1. 
••)•    en  tems  =  demi-durée  intér â.48.41 


mnier  contact  intérieur 7.49.^5 

kraier  contact  intérieur i3. 126.47 

1 
§^—  i*)'  en  tems 3.  7.33 

ranier  contact  extérieur 7 .  3o .  33 

iBniier  contact  extérieur^  ou  fin i3.45.33 

tema  dtt  diamètre  =3'^  /  33"— a*  48' 41"  =  18' 5a^ 
loBi  mpposoos 

0  =  943',7,    iÇ=28',6,    »=973',3  et  <r'^xh',i: 

37 


— g-^7 — ^  =  i9'.77  i  *>°si  chaqnfi  seconde  do  di 

07  ,3 

Vénus  empioyait  19", 77,  environ  20",  à  entrer  sur 
L'obiervalion  n'a  donné  que  18'  16"  pour  l'entréi 
mètre ,  ainsi  le  diamètre  de  Vénus  n'était  guères  qne 

55*,aX  (1— ^)^=  i5°i7;  c'est  le  demi-diamètre 

&  la  distance  moyenne  : 

56.  ParaUaie  0  =  ^  =   «'.S/o, 

parallaxe  Ç  = /'-^^jA^So.ioB,'^ 

P  =  parallaxe  relati  ve  :=  2 1 ,  538 , 


I 


-0-v) 

<r^o.4°^94^i  ^'°'''  quand  on  aura  trouriS 
paraisoti  des  durées,  on  :lu 


LEÇON  XVI.  <ig 

>ar  le  défaut  de  stations  assez  convenables;  on  avait  encore 
ité  moins  henreux  en  1761. 

57.  Pour  trouver  la  parallaxe  du  soleil  par  les  observations 
i*un  passage  de  Yénus ,  il  faut  savoir  dépouiller  une  entrée 
ou  une  sortie  observée  de  l'elFet  de  la  parallaxe  relative  P, 
et  réduire  rob8er>'ation  à.  ce  qu'elle  eût  été  pour  le  centre 
de  la  terre.  Cette  réduction  est  une  certaine  fonction  de  P. 
Cherchons  cette  fonction. 

Soit  £  l'élongation  et  G  la  latitude  géocentrique  pour 
Imstant  de  l'entrée,  9  la  demi-somme  des  diamètres.  On 
aurait  rigoureusement 

cos£cosG  =  cosr^ 
d'où  fai  déduit 

(E*-|.GO*  =^  — o',oo3ie  =  o-; 

Buds  la  parallaxe  changera  l'élongation  et  la  latitude ,  qui 
deviendront  (E  -f-  n)  et  (G  -f-  ^)  »  l'égalité  ne  subsisterait  plus; 
pour  la  rétablir  y  il  £iut  faire  varier  £  et  G,  et  l'on  aura  ainsi 

(E+«ffi-|-n)*4-(G+iiG+»y  =  ^=£*+G'; 
développez ,  et  vous  obtiendrez 

€ÏE*+dG*+a£ffi(E+n)+adG(G-K)=3--aEn— iiG«— n*-^ 
«ittSilGscflStangl  (5a);  donc 

dE*  -1-  JE*  tang»  I  +  adE(E  +  n)  -f-  adE  tang  I  (G  +7r) 
^— aEn — aG^  — n» — ît*,  ou  ^ 

dE*8éc*I  +  aifE(£  ^  n  -f-  G  tang  I  -f-«- tang  I) 
î5— aEn — aGir  —  n* — »*, 

dE*  +  arfE(E-f-n+GtangI+îrtangï)coi*I 
=—  (aEn+aG^+n*4-9r»)  cos»  I , 
«l&==afldE=— 6,        £££•— aarfE  +  a»  =  (a«— i), 

dernier  terme  est  insensible,  et  nous  ferons 


;(ao  astronomie; 

-^_       b^ aEn  +  aGir  +  n*  +  y» 

fla  ~      a(E+n+(G-Hr)tangI) 

En  Gy  m+sr^ 

E+n  "*"  E+  n  "^  a(E+  n) 


(iT5)*^8 


Soit  tangu  =  jg-pjj, 

~       (E4-n)(  1 + tangu  tang  I) 

En+ Gir  +  |(n»-f  TT*)  /         cosucosl         \ 

""  E  +  n  Vcosucosl-t-sinu&inl/ 

coaucoal    /En+Gir  +  j  n*+^^\ 

""      cos(u  — 1)\  E-fn  J' 

Soit  m  le  mouvement  relatif,  nous  changerons  dE  en  tems; 

en  le  multipliant  par  (—5?—)  t  ou  plutôt  par  —  (    fut   Jr 

car  si  Télongation  augmente ,  l'entrée  sera  retardée  ,  puisque 
la  planète  est  rétrograde. 

Soit  donc  T  le  tems  de  l'entrée  pour  le  centre  de  la  terre, 
nous  aurons  Tentrée  pour  la  surface, 

«=T+dT=T+  C--)  '-^^?^!  CEn+G^tiî!±i^  ; 

\   m  /  cos[u — I)  \  E+  n  / 

ou 

T — â  —  (^^°°"  \  /cos  "  cos  I\  /En  +  Gt  +  ^  n*+ 1  t'\ 
VM   Acos(u— I)yV  E+n  / 

m 

Au  moyen  de  cette  formule  nous  réduirons  au  centre  da    J 
la  terre  le  tems  de  Ventrée  observée  dans  un  lieu  quelconque 
de  'la  surface. 

58.  Pour  la  sortie  nous  ferons  un  calcul  tout  pareil;  mais 
nous  remarquerons  que  £/Gr= — dErangl  ;  nous  ferons  néga- 
tive rincliAAiw)n  I,  et  si  T'  et  6'  sont  les  lems^  nous  aurmJ 


j-v u  I  /36oo*  \ /cos  u  cos  I\  / 
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cos  B  cos  I\  /— EV+G V+  ^  n'*+  W 


£  +  n 


-> 


le  terme  E'n'  a  le  signe  — -,  parce  qu'après  la  conjonction 
la  parallaxe  positive  diminue  Télongation. 
Soit  n=mF  et  7r  =  7iP;  nos  formules  seront 

^ ^      /3Goo*'\  cosucosi .  P/ — Em+Gyi-4-  \  mil  + 1  n^\ 

^  ~     v^wTy  cos(u— ly  \  Ê+ïîr        y* 


r=fl'+ 


36oo^co8z/co8l  /E^m'+G V+  ^ m'if  +  \ n^\ 
McosCu'+I)"  V  E  — n' 


^- 


ou 


T  =  9  —  flP , 


T—  T  =  6'—  6+a'+a)P=D  +  fAP. 

Une  seconde  observation  dans  un  lieu  fort  différent  en  la* 
titnde,  donnera 

T— T  =  D'-f-fA'P  =  D  +  ftP; 


d'où 


et 


L 

i 


Sg.  Les  calculs  pour  le  centre  de  la  terre  donnent  les  E 
et  lei  G  y  pour  l'entrée  et  la  sortie  ;  avec  la  hantenr  dn 

p6le  on  calcule  m  =  ^  et  7»=^-  :  tout  sera  donc  connu  dans 

Féqnation  qui  donne  P;  mais  la  petitesse  des  parallaxes  per« 
met  do  négliger  plusieurs  termes  qui  seraient  sensibles  pour 
kfaue.  En  éliminant  le  nenagésime  et  sa  hauteur^  j*ai  trouvé 

H    coaHcos  9  coàM— cosflicosHcos  %  sinM— 8În«cos  $  sinH 

cos  G 


>=sz=coe«8inHcos6'-sia«cosHcosG  sinM 

— ônG  cosH  cos  Ç  cosM  — -  cos«»  sinG  cosH  sin  $  sinlML 
usinai sinGsin  ^sinH— taDg*;n9inaG  —  ete, 
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On  peuf  négliger  cosG  et  tous  les  tenues  affleetiadfl  snGî 

dont  uucun  ne  peut  aller  à   o',oai. 

H  est  la  hauteur  du  pâle  ,  ^  la  longitude  géocentrîqne de 
Vénus ,  M  l'ascension  droite  du  milieu  du  ciel,  w  l'obKqoiti 
de  IVrIiptique;  si  la  latitude  eat  australe,  il  faut  cbanget 
le  si^ne   de  gin  H. 

60.  Four  éviter  les  erreurs  de  calcul,  quand  on  a  déter- 
miné dE  ,  dG  et  les  parallaxes,  11  n'est  pas  inatilfl  de  voir 
si   en  efTet  on  a 

(E  +  n  +  JE)' +  (G  +  X  +  «iG)*  =:  r*. 

81.  Ayant  comparé  de  cette  maniâre  sept  durées  eotiint 
du  passage  de  1769  observées  en  dlITérens  p^s ,  j'ai  trOBil 
pour  la  parallaxe  relative  P  et  la  parallaxe  moyenne  «  da 
BoUil ,  les  quantités  qu'on  verra  dans  le  tableau  utinnt. 

Le  milieu  entre  les  divers  résultats  fanmis  par 

Taili    est 8.5B55S 

Par  la  Californie 8.4071» 
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Obseiratioiis  comparées. 


•  Wardhus 

.  Kola 

.  Cajaneboarg 

.  Baie  d*Hadson 

.  Paris  et  Péterabourg. 


ai,i66 
ao,76a 
ai ^066 
ai, 7^0 


tmie.  Wardhiifl 

»mie.  Kola 

Toie.  Cajaneboarg 

irnie.  Baie  d'Hadson 

mie.  Paris  et  Pétersbourg. 


THudson.  Wardhns 

l'Hodson.  Kola 

lHudson.  Cajaneboarg 

THudson.  Paris  et  Pétersbourg. 


ai,33o 

ao,765 
ao^aoS 

ao,i84 
ao,57S 


8V094 
8,55o3 

8,3865 
8,5o36 
8,7780 


8,6160 
8,388o 
8,i63o 
8,i53i 
8,7i55 


aa,5ga 
ao,94i 
ao,a33 
22,897 


9,ia6o 
8,4589 
8,175© 
9.2491 


a  attendait  plus  d*accord  dans  les  observations  et 
résultats;  mais  il  faut  considérer  que  dans  les  sta- 
éales,  où  Ton  avait  une  parallaxe  plus  forte,  le  so- 
peu  élevé,  que  les  bords  étaient  ondulans,  ce  qui 
re  à  l'observation  des  contacts  ;  enfin ,  que  chaque 
du  diamètre  employait  ao'  à  entrer  sur  le  disque  ^ 
e  doit  pas  être  surpris  de  trouver  ao^  d'incertitude  ^^ 
lans  la  même  ville,  comme  à  Paris,  a  Greenvich , 
es  et  à  Oxford,  où  les  observateurs  étaient  en  grand 
on  trouve  des  différences  de  16',  de  a5'',  de  17  à  ai". 
de  la  parallaxe  était  d'environ  ao'sur  la  durée  relative» 
at  le  soixantième  \  on  pourrait  donc  douter  du  résultat^ 


pour  la  distance  moyenne  du  soleil;  maia  â  Vi 
lieues  de  sooo  toises,  comme  aux  environs  de  Pari 
diamètre  sera  de  i635"',6ia5,  et  la  distance  de  3< 
Au  reste,  ces  estinations  en  Menés  sont  de  s'impl 
elles  n'entrent  dnti  auctai)  calcol  astronomique, 
fasse  la  psrallau  de  8'^  nu  S",/ ,  il  importe  assez 
dans  les  recherebes  1«  plus  délicates. 

MERCURE. 

65-  Vénni  nom  offnit  toutes  les  Cacilïtéa  p< 
son  grand  éclat,  pir  la  proximité,  son  grand  d 
phases  bien  sennblw  at  le  peu  d'excentricité  de 
Mercare  est  bsinDonp  plus  petit,  plus  loin  de  i 
excentricité  cet  bMacoup  plus  grande  ;  in.iis  ci 
■  d'ailleurs  tant  d'analogie  avec  Vénus,  qoe  sa 
■era  guères  pit»  difficile  â  determluer  ■,  il  noua  s] 
pliquer  Â  Uercon  toni  les  raisoDueniens  que  nou. 
poux  Vénus. 

66.  Mercnra  h  toH  très-didicilemeat  au  tm 
moins  dans  nos  elîaiati  septentrionaux;  mais  on 
aisément  âwru  la  Isnettes,  et  munie  quelcptefc 
simple ,  vers  la  eonuMncemcnt  ou  vers  la  En  di 
l'observer  asâdamut  H.  iaal  recourir  à  la,iuar 
lactique.  -w-w  -^~ 
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e  auivut  plnùaurs  jours,  on  aurait  vu  que  sa  latitude 
raie  décroiuaate  ;  que  le   la  elle  se  réduisait  i  o, 

mars  la  latitude  était  de  3*  4'' boréale^  qu'elle  avait 
te  en   diminuant  jusqu'au  aa  au  soir,  oiî  elle  était 
ercure  étant  alors  dans  son  nceud  descendant, 
j  la  février  au  as  mars  il  y  a  4o  jours;  ainsi  dans  una 
culaire,  nous  pourrions  conclure  une  demi-révolution 

41  jours;  mais  le  11  mai  Mercure  était  de  nouveau 

nceud  ascendant,  ainsi  la  révolution  entière  païaî- 
ivÏFOn  89  ou  go  jours.  Le  18  juin,  Mercure  passait 
[uend  descendant ,  d'où  l'on  conclurait  la  révolution 
trs,  par  la  comparaison  avec  le  as  mars.  Dans  la 
elle  est  de  87J  a3'  14'  34". 

tservations  de  mar^  et  de  juin  étaient  plus  bciles  , 
e  dans  l'une  la  planète  passait  1*  avant  le  soleil , 
Bconde  elle  passait  1^  43' après, 
t  déjà  que  la  révolution  est  très-courte  et  la  pla- 
:  excentrique. 

1  loi  d«  Kepler  donnera  pour  la  distance  moyenne 
,  en  admettant  que  Mercure  tourne  autour  du  soleil, 
«nveut  ses  phases,  toutes  semblables  à  celles  de  Vénus  : 
t  elles  annt   moins  faciles  à  bien  voir,  parce  que  le 

de  Mercure  à  la  distance  moyenne  du  soleil  ne 
B  de  6*,3 ,  ainsi  que  je  l'ai  trouvé  par  les  passages 
>leil;   mais  dans  ses  digressions  il  est  un  peu  plus 

nni  ces  digressions  on  choisira  la  plus  grande  et  la 
le ,  on  en  tirera  une  première  idée  de  l'excentricité, 
'esiions   moyennes   s'accorderoot    avec   la    distance 

trouvée  par  la  loi  de  Kepler. 
>us  trouverons  la  longitude  du  ncçud  et  l'inclinaison 
séthodes  exposées  à  l'occasion  de  Vénus;  nous  per-- 
rODS  tontes  ces  connaissances  par  les  moyens  donnés 
.  Trois  conjonctions  inférieures  nous  feraient  trouver 

et  l'excentricité  avec  d'autant  plus  d'exactitude  que 
'batlona  sont  peu  de  chose.  La  plus  grande  dîiEculté 


tourne  autour  da  tolal ,  eommo  VémiS  et  W^HIM 

L3  seromle  est  que  le  soleil  tournant  autour  de  la 
traînant  avec  lui  les  orbites  de  Mercure  et  de  Vtati 
)a  terre,  dans  l'autre  système,  entraîne  avec  elle  1 
la  lune. 

Les  Ëgyptiatll  mient  dès-long-tema  recanua  U 
de  faire  ainri  tonner  autour  du  soleil  deux  plmto 
a'ea  séparent  {aill^.'Les  digressions  moyennes  de  '\ 
de  4S°  90';  celle  da  Mercure  de  aa"  4^'.  Cet  pi 
montrent  tantôt  le  matin,  tantôt  le  soir,  en  avant 
suite  du  soleil  j  dan*  leurs  nceuds  on  les  voit  pa») 
aoleil,  maia  c'est  tot^ours  dans  leurs  cnnjoncttona  id 
jamais  on  n'a  obwn'é  de  passages  dans  leurs  plus  gr: 
tances  à.  la  teira,  e'ést  qu'alors  elles  «ont  derrière 
donc  elles  toninaDt  autour  du  soleil  et  non  de  la  tel 
vérité  nons  est  dimontrée  par  leurs  pliases;  c'est  fau' 
en  des  moyeu  pour  ebserver  ces  dJfTérentes  apparen 
Ptoléméè  a  pu  s'amigler  lui-même  et  persister  dans 
nion  qu'il  n'a  pa  étayer  que  par  des  suppositions  1 
fort  étranges,  et  qnt  l'ont  forcÉ  à  cet  aveu,  qu'il 
pas  s'imaginer  qne  tpat  se  pa^e  dans  le  ciel  comme 
les  astronomes  i-qni  il  GulRt  qu'une  hypothèse  se  [ 
calcnlf .  Mais  )d  tJMèDie  de  Pcolémée  n'a  pas  ntftm»  1 
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MARS. 

74-  Mercure  et  YéDus  s'écartent  peu  du  soleil  ;  les  pla- 
aètee  que  00ns  avons  encore  à  considérer  peuvent  être  vues 
i  tontes  les  élongations  possibles^  depuis  o**  jusqu'à  3So^» 
d'où  il  résulte  déjà  (33)  que  leur  distance  au  soleil  est  plus 
pinde  que  celle  de  la  terre  ;  et  cette  variété  indéCnie  dai|s 
leurs  élongations  est  une  grande  facilité  pour  en  multiplier  les 
obsenrations. 

75.  Mars  n'a  guères  que  g'  de  diamètre;  sa  lumière  est 
d'une  couleur  tirant  sur  le  rouge ,  qui  le  fait  aisément  remar- 
quer; il  n'a  pas  de  phases  bien  sensibles  5  jamais  il  ne  montre 
noins  que  les  |'  de  son  disque  ;  ainsi  cos*^  P  =  0^8  au  moins  -, 

8b*iP»o,!i,    iP  =  flS<»S4'    et    P=55^ 

Tdseiiità  peu  près  l'angle  à  la  planète  entre  la  terre  et  le 
adeQ^  lonqu'il  est  le  plus  grand.  Soit  Y  le  rayon  vecteur 
ds  la  terre ,  Y'  celui  de  Mars  ; 

sons  verrons  bientôt  que  ce  rayon  vecteur  est .  encore  plus 
fRBid,  et  par  conséquent  l'angle  plus  petit. 

7S.  En  suivant  le  même  plan  qui  nous  a  réussi  pour  les  planète 
îârieureSy  sous  aurions  trouvé  que  le  fi3  juillet  1807,  ^^^^ 
étnt  dans  son  noeud  descendant;  que  jusqu'au  16  décembre 
u  latitude  était  australe  et  croissante  \  le  21  mai  1808  il  était 
^tts  son  nœud  ascendant. 

L'intervalle  est  de  3oa  jours,  d'où  l'on  conclurait  une  ré- 
iiBhtion  de  G04.  Le  7  mars  180g,  la  latitude  boréale  était 
^^*  49'}  le  8  juin  elle  était  nulle.  Du  ai  juillet  1807  au 
S  jûn  1 80g ,  on  trouve  687  jours  pour  le  retour  au  mémo 
*Nftd.  Par  plusieurs  comparaisons  de  même  espèce ,  on  aura 
^  aa*  18'  19".  Ainsi  par  la  loi  de  Kepler  la  distance  moyenne 


77-  Si  nons  coroparont  le>  ïntfiTaltes  coiuéentiEî 
eages  par  les  nœuds  que  naiu  avons  trouvia  de  3o9  «t 
nous  verrons  que  la  iigne  d«s  noeuds  qui  paaM  par 
coupe  l'cllipës  en  deux  Mcteura  qoL  Mot  antM-  an 

rapport  ss^;  la  dilFérence  e»t   de  85  jou»,  dont 

«st  de  so  â  ai;  d'après  U  révolutioa  entière,  le  si 
diuroe  n'est  que  de  St'  37",  ce  qui  fait  envirna  n 
ao  jou»,  et  11°  pour  ai  ;  ainsi  l'équation  de  Mar 
entre  10*^  et  11°;  dans  le  fait,  elle  est  de  10 
calcul  facile  pourrait  donner  une  équatioa  trop  pe' 
il  ne  peut  la  donner  trop  grande,  car  les  deux  d 
d'anomalie  rraie  ne  peuvent  dilTérer  tout  au  plus  que 
la  plus  grande  équation ,  d'avec  les  différences  cofresj 
d'anomalie  moyenne.  Eu  elFet ,  si  dans  les  passages  t 
la  planète  eat  au  tems  de  sa  plus  grande  équation , 
dn  BBCteur  QPS  [fig.  11a)  serR  diminué  du  tems  q 
pond  à  deux  fois  sa  plus  grande  équation;  le  secte! 
aéra  alongé  de  deux  foii  ce  tenus  ;  la  dilférence  1 
propoiliouneUe  à  quatre  fois  la  plus  grande  équatic 
Soient  As,  ù'z,  d'c,  A's  les  différences  de  ce 
mens  d'anomalie  moyenne  pour  les  quatre  sect 
A'u,  ûTit  les  mosntltens  d'anomatie  t    ~      ^ 
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1  de  Q  en  P  le  tems  sera  comme. .  •  Az==Ai/— £ 
de  P  en  ^  le  tems  sera  comme. . .  a'z=zA'u — E 
le  tems  de  Q  à  ^  comme. . .  Az'\-'A'z=:AU'\'ùfur^2E 
de  ^  en  A  le  tems  sera  comme. .  À'^zznA^u-l-E 
de  A  en  Q A"'z=A"'u+E 

x>nd  intervalle  sera  donc  comme  A''2-{-A*2=:^''tt-|-A*u4-dE 

lifférences  des  deux  intervalles  observés  comme 

+A*»)— (Az+A'a)  =  (A''I^+.A•u)— (Au+A  u)  4-4E 

=  180»  — i8o'»+4E=4E; 

i  la  différence  des  deux  intervalles  sera  proportionnelle  à 
re  fois  la  plus  grande  éqaation. 

eci  suppose  que  les  deux  lieux  de  la  plus  grande  équa- 

•ont  en  ligne  droite  avec  le  foyer^  ce  qui  n*est  pas  tout- 

ît  exact;  la  somme  des  deux  équations  dans  les  nœuds 

toujours  moindre   que   aE,  et  la   différence    moindre 

8.  On  voit  avec  quelle  facilité  la  simple  observation  des 
mf/BÊ  d'une  planète  par  ses  nœuds ,  fait  trouver  des  va- 
n  anez  approchées  de  la  révolution  ,  dé  la  distance ,  du 
aveuent  moyen  et  même  quelquefois  de  l'équation.  Ici 
me  on  voit  que  la  ligne  des. nœuds  doit  faire  avec  celle 
t  apsides  un  aogle  assez  approchant  de  90^  ;  que  Mars 
t  être  aphélie  quand  il  est  vers  la  limite  boréale  de  la 
itnde,  et  périhélie  quand  il  est  vers  la  limite  australe. 

^g.  Cette  manière  si  simple  d*ébaucher  une  orbite  incon- 
e  n'est  pourtant  indiquée  dans  aucun  Traité  d'Astronomie , 
qui  vient  sans  doute  de  ce  que  nous  avons  reçu  des  an» 
!DS  les  théories  approchées  de  toutes  les  planètes ,  et  qu'on 
I  en  aucun  intérêt  de  rechercher  ces  moyens ,  qui  ne  pou- 
ient  plus  être  utiles  que  pour  des  planètes  nouvellement 
XKivertes. 

80.  Si  la  distance  de  Mars  au  soleil  est  de  1^62,  elle  ne 
"a  plus  plus  que  de  o,b2  quand  le  rayon  vecteur  de  Id 


4Tj  astronomie. 

terre  ?c  confondra  avec  celai  de  Mars ,  qaand  l'angls  au  lo- 
]kI1  .sera  nul  ou  que  l'élongation  sera  de  180°.  On  dît  alon 
que  Mars  est  en  opposition  ;  alors  il  passe  au  méridien  »- 
périeur  quand  te  soleil  est  au  méridien  inférieur ,  c'est-i-dîre 
à  minuit  -  i)  se  lève  quand  le  soleil  se  couche  ,  et  ae  couche 
quand  le  soleil  se  lève  ;  il  est  visible  toute  la  nuit  d'un  bout 
Il  Vautre  ;  il  est  acronyque ,  Suivant  l'expressioa  dei  aitro- 
iiorues  grecs.  Ce  mot  est  composé  du  root  «>{•«- ,  cxtnniuf  ■ 
et  rùS  ,  tiox. 

81.  Si  l'angle  au  soleil  est  de  180°,  l'angle  à  la  terre  sera  o, 
ainsi  que  l'angle  à  Mars;  on  dit  que  Mare  est  en  canjontHoa. 
Cette  conjonction  est  supérieure;  il  ne  peut  avoir  de  coB' 
jonction  inférieure;  elle  est  remplacée  par  l'opposition  ;  c'eit 
la  terre  qui  pour  ]\lars  se  trouve  en  conjonction  iofériton. 

8a.  r.es  distances  extrêmes  de  Mars  à  la  terre  sont  donc 
1,5»  et  o.Sa,  la  distance  moyenne  est  i.  Si  ion  diamiira 
est  de  q''  à  la  distance  moyenne  ,  il  sera  de  près  de  iS*  i 
l'opposition,  et  de  G"  seulement  à  la  conjonction.  Il  varim 
simple  au  triple.  C'est  ce  qui  fait  que  Mars  est  si  brillant 
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igitnde  héliocentriqae  sans  aacun  calcul  qiû  dépende  du 
fon  vecteur.  Ces  oppositions  sont  d'autant  plus  fréquentes, 
le  le  mouyement  de  la  planète  est  plus  lent;  celles  de  Mars 
riennent  an  bout  de  780  jours ,  et  dans  l'espace  de  3a  ans 
i  a  i5  oppositions  dans  toutes  les  parties  de  l'orbite.  On 
donc  toute  facilité  pour  déterminer  l'aphélie  et  rexcentri- 
té.  Quant  à  l'inclinaison ,  on  la  déduit  des  oppositions  ob- 
nrées  yers  les  limites^  ou  par  l'observation  de  la  latitude 
ocentriqne,  quand  le  soleil  est  dans  les  nœuds  (aS). 

84«  Mercure  et  Yénus  sont  rétrogrades  yers  leurs  coDJonc- 
Mit  inférieures  ;  la  terre ,  qui  est  une  planète  inférieure  pour 
ans,  doit  lui  paraître  rétrograde  dans  la  même  circons^ 
DOB,  c'eit-à-dire  quand  Mars  est  acronyque;  mais  si  la 
m  Mt  rétrograde  pour  Mars ,  Mars  doit  nous  paraître  ré- 
ognida;  car  la  longitude  marticentrique  ou  aréocentriqua 
t  la  terre  =i8o®-f"^o°g^^^^^  géocentrique  de  Mars,  et  si 
me  do  ces  longitudes  est  décroissante ,  l'autre  décroîtra  pa- 
'fllffnfiif ,  et  c'est  en  effet  ce  qu'on  obserre. 

85.  Lei  formules  données  (  27  )  pour  calculer  les  lieux 
éoccntriqnet  de  Mercure  et  de  Vénus  serviront  pour  Mars, 
II»  aiitr«  diflFérence  que  celle  qui  provient  de  la  valeur 
lamériqne  des  rayons  vecteurs. 

Les  élémens  de  l'orbite  elliptique  se  rectiGeront  par  les 
ailhodet  indiquées  précédemment  pour  le  soleil ,  la  lune  et 
li  pkuètet.  Cette  remarque  s'applique  à  toutes  sans  exception. 

JUPITER. 

86.  Après  Mars,    en  suivant  l'ordre  des   distances,    vient 
Imiter,  la  plus  importante  de  tout  le    système  solaire,  et 
iir  sa  masse ,  et  par  ses  satellites ,  c'est-â-dire ,  les  quatre 
dont  il  est  entouré. 
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Jupiter  était  dans  son  nœud  descendant  en  1794*  •     ^^ 
il  était  dans  son  noeud  ascendant  en  1800 i38 

la  demi-révolution  est  d'environ 5  ans    ai 8 

ou  2043  joursy  et  la  révolution  entière. 4oBS 

Il  était  de  nouveau  au  nœud  descendant  en  1806 a3^ 

la  révolution  entière   est  donc 11  ans    3i8 

ou  . . ., jpS^ 

les  deux  intervalles  entre  les  nœuds ao43 

et aaSg 

la  différence  est 04/^ 

donc   le  quart  est 62 . 

La  révolution  donne  pour  distance  moyenne  5 .  aoaS^  et  poor 
le  mouvement  en  6a  jours  5^  4  >  c*^^^  ^  P^"  P^^^  '^  p'°^ 
grande  équation;  dans  la  réalité,  elle  est  de  5^  37.  La  ligne 
des  nœuds  fait  un  angle  de  3*^  a^  avec  celle  des  apsides. 

87.  Les  oppositions  reviennent  au  bout  de  39g  jours.  La 
longitude  augmente  à  chaque  fois  d*un  signe ,  et  en  moins 
de   la  ans  on  a  douze  oppoi<itions  dans   tous  les  points  de 
Torbite.  J'avais  fondé  mes  Tables  de  Jupiter  sur  toutes  les 
oppositions  observées  depuis   1690  jusqu'en  1787,  que  j'avais 
toutes  calculées  de  nouveau  avec    le  plus  grand  soin;  mais 
les  perturbations  sont  si  considérables  ,  que  les  élémens  el op- 
tiques ,  qui  d'ailleurs  seraient  insuffisans  pour  de  bonnes  tables, 
ne  peuvent  même  se  calculer  avec  la  précision  nécessaire  ^  saos 
une  connaissance  au  moins  approchée  des  perturbations.  II  ne 
suffirait  pas  mérfie  de  déterminer,  soit  par  la  théorie,  soit 
par  l'observation  ,  l'inégalité  commune  à  toutes  les  planètes, 
et  dont  l'expression  générale  est 

a  sin(P— P')  +  b  sinfl(P— F)  +  etc.  ; 

mais  nous  reviendrons  sur  cet  objet  à  l'article  de  Satonie. 

88.  Le  diamètre  de   Jupiter  nous  paraît  de  Zj"  dan?  te 
moyennes  distances  ;  il   est  traversé  ordinairement  de  deex  - 

1 
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Indes,  quelquefois  de  trois  ou  davantage,  sensiblement  pa 
illéles  au  plan  de  l'écliptique ,  et  qui  ressemblent  à  de  longi 
nages;  que  ce  diamètre,  dans  le  sens  de  la  latitude,  est 
Aviron  7^  du  diamètre  en  longitude,  et  que  l'aplatissement 
e  cette  planète  est  sensible  à  la  yue. 

8g.  Ses  phases  sont  encore  moins  sensibles  que  celles  de 
lars.  Sa  parallaxe  annuelle  ne  va  jamais  à  la^;  la  distance 
loyenne  5,aoa8  ne  donnerait  même  que  11®.  Ainsi  pour  un 
labitant  de  Jupiter,  la  terre  ne  s'écarterait  jamais  de  lâ^da 
oleil ,  Mars  ne  s'écarterait  que  de  17*,  Venus  de  8^,  Mercure 
le  4^^;  ainsi  un  habitant  de  Jupiter  ignore  probaI)lement 
'existence  de  Mercure  et  celle  de  Vénus,  peut-être  même 
;elle  de  la  terre  ;  ou  du  moins  pour  connaître  ces  planètes 
oférienres,  il  n'aurait  que  leurs  passages  sur  le  soleil.  Par 
a  même  raison,  il  pourrait  se  trouver  entre  Mercure  et  le 
loleil  une  planète  qui  nous  serait  inconnue. 

Japiter  doit  voir  le  soleil  sous  un  angle  de  5  à  6'  au  plus. 

SATURNE. 

\o.  Satinrne  est  encore  une  planète  bien  visible ,  quoique 

QS  grosse ,  moins  brillante  et  moins  voisine  de  nous  que 

ter.  Son  diamètre  nous  paraît  de    iV \    il   est  entouré 

anneau  dont  nous  parlerons  dans  on  article  particulier  , 

nt  le  diamètre  est  de  4^*^. 

Le  mouvement  de  Saturne  est  très-lent.  Cette  planète 

ians  son  nœud  ascendant  en 17%"  ^73^ 

t  revenu  au  même  nœud  en 1798.355 

>lution  est  de   10764  jours,  environ....       29.   12, 
exactement ,    10749  jours. 

m  comparait  les   intervalles  d'un  nœud  à  l'autre ,  on 

serait  presqu'aucune  différence^  ce  qui  prouve  que 

les  nœuds  coïncide  à  peu  près  avec  celle  des  apsides^ 

u  donc  ce  moyen  4^  moins  pour  nous  faire    une 

a8 
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idée  de  l'e^tcentricité  ;  mais  nous  aurions  au  moins  la  sioyeass 
distance  5,5497a- 

9^1.  L?s  oppositions  reviennent  au  bt<ut  de  878  jonn;  la 
longitode  augmente  de  1  i  à  i3°  a  chaque  Fois  ,  et  «n  sj  ini 
on  a  des  longitudes  h éliocen triques  dans  tous  les  poinli  de 
l'orbite.  Pour  déterminer  avec  précision  les  élémens  «llip- 
tique^,  on  pourra  choisir  deux  oppositions  verst  les  nvodi  et 
une  vers  la  limite,  ou  deuxversles  limites  et  une  veralesnxudi, 
on  aura  de  quoi  bitio  connaître  l'ellipse  :  c'est  une  conséquence 
de  la  pnsition  relative  des  nœuds  et  des  apsides. 

g3.  L'équation  est  de  6°  a3',  l'inclinaison  de  a°  3o'.  t» 
distance  moyenne  g. 54373  à  peu  jjrès  10  fois  celle  du  to- 
leil;  ainsi  pour  un  habitant  de  Saturne,  le  diami^tre  appireil 
du  Roteil  n'est  guères  quo  de  3';;  les  digressions  detpb- 
aètea  inférianres  seront 

?     4.^'  , 

i   6.  .. 
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a  fois  celle  de  Jupiter,  qui  peut  ajouter  90'  5o''  au 
ment  moyen  de  Jupiter^  et  retrancher  /fif  J^/f  du  mou- 
:  moyen  de  Saturne.  La  période  de  cette  grande  équa- 
t  de  918  ans.  Far  un  hasard  singulier ,  elle  était  nulle 
is  de  Tycho  ;  elle  était  an  contraire  à  son  maximum 

fin  du  18*  siècle.  De  là  ces  différences  énormes  surld 
ment  moyen  déterminé  à  différentes  époques^    depuis 

jusqu'à  nous. 

ka  moyen  de  ces  équations,  M.  Laplace  ayait  cor- 
s  tables  de  Halley  d'une  manière  bien  plus  exacte  et 

plus  sûre  et  plus  satisfabante  que  Lambert.  Il  restait 
it  quelques  erreurs  de  a'.  Je  sentis  la  nécessité  de  re- 
incer  le  calcul  de  toates  les  oppositions  observées  de* 
ycho  jusqu'à  nous.  Je  formai  des  équations  de  con- 
(35)  dont  les  combinaisons  me  donnèrent  les  cor- 
B    des    mouvemens    elliptiques    que    j'avais   provisoi- 

mis  en  tables.  Je  vis  que  les  oppositions  de  Tycho 
évelius^  qui  ne  sont  pas  sûres  à  a  ou  3'  pi'és,  ne  pou- 
que  nuire ,  je  les  abandonnai.  J'étais  tenté  d'en  faire 
de  celles  de  Flamsteed ,  dont  l'erreur  pouvait  quel- 

aller  à  une  minute,  mais  par  là  je  diminuais  trop 
ibre  de  mes  équations,  et  je  les  conservai,  en  expri- 
9  vœu  qu'on  les  abandonnât,  à  leur  tour,- quand  on 
un  plus  grand  nombre  d'observations  sûres.  C'est  à 
r  et  La  Caille  que  commence  l'Astronomie  moderne  » 
occasions  sont  bien  rares  où  l'on  puisse  avec  quelque 
ce  remonter  plus  haut.  Mes  Tables  de  Jupiter  et  de 
5  ne  s'écartaient  guères  que  de  10  à  i5'  des  observa- 
irtaines,  et  de  Se''  des  observations  douteuses.  M.  Bouvard^ 
lissant  à  mes  équations  de  condition  de  1760  et  années 
es ,  celles  qu*il  a  tirées  lui-même  des  dernières  oppo- 
,    a  réduit  les  erreurs  à  moitié.   Ses  Tables  diffèrent 

des  miennes^  en  ce  qu'il  les  a  données  sous  la  forme 
le,    c'est-à-dire  suivant  la  division  du  cercle  en  400% 

sondivisent  en  minutes  et  secondes  centésimales. 

a8.. 
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URANUS. 

96.  Lej  planètes   dont  nous    avons   parlé  jusqu'ici  étaient 
connues  de  tout  tems  ;  on  était  bien  loin  d*imaginer  qu*il  en 
existât  d'autres,  lorsquen  1781 ,  M.  Herschel»  en  faisant  la 
revue  du  ciel  avec  un  grand  télescope,  aperçut  aux  pieds 
des  Gémeaux  un  petit  astre  qui  ressemblait  à  une  étoile  de 
cinquième  grandeur,   mais  auquel  il  vit  un  disque   parfai* 
tement   terminé  qui  attira  son   attention  pendant  plusieurs 
jours.  Il  n'en  fallait  pas  davantage  pour  s'apercevoir  que  cette 
étoile  avait  un  petit  mouvement.  Il  fit  part  de  sa  découverte 
a  M.  Ma^kelyne ,   en  l'annonçant  comme  celle   d'une  petite 
comète,  sans  queue  et  sans  nébulosité.  Tous  les  astronomes 
en  firent  aussitôt  l'objet   de  leurs  observations  et  de  lenn 
calculs.  Dans  l'idée  que   c'était  une  comète,  on  essaya  des 
orbites  paraboliques   qu'il  fallait  modifier   continuellement. 
M.  de  Saron  eut  l'idée  de  supposer   Torbite   circulaire.  H 
en  crut  d*abord  le  rayon  égal  à  1  a  fois  la  distance  du  soleil; 
on  l'augmenta  successivement  jusqu'à  19  et  âo. 

97.  Le  nouvel  astre  fut  dont  reconnu  comme  une  planète 
supérieure. à  toutes  les  autres.  On  lui  donna  d'abord  le  nom 
d*Herschel,  de  Planète  de  George,  et  enfin  d'Uranus, 

Son  diamètre  n  est  guères  que  de  4">  ^Ho  ressemble  tant 
à  une  étoile ,  que  Ion  conçut  l'espoir  d*en  trouver  quelqoe 
ancienne  observation  ,  soit  dans  THistoire  céleste  de  Flamsteed, 
soit  dans  quelque  Recueil  plus  moderne.  M.  Bode  s'aperçut  j 
que  la  53*  étoile  du  Taureau  n'était  plus  à  la  place  qui 
lui  avait  été  fixée  dans  le  Catalogue  britannique;  il  retrouva 
l'observation ,  la  calcula ,  la  compara  avec  les  tables  qu'on  |' 
avait  alors  du  cours  d'Uranus ,  et  il  reconnut  l'identité.  Il  fit  f 
le  même  travail  sur  le  Catalogue  de  Mayer,  il  trouva  qu'il  t* 
y  manquait  encore   une  étoile ,  qui  pouvait  être  la  planète. 

Enfin  M.  Lemonnier,  en  feuilletant  ses  registres,  reconnut 
qu'il  ^vait  observé  la  planète  trois  fois  presque  consécutif» 


I 
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■B  1765.  Cbaqu*  foh  il  la  prit  pour  une  cl«  cet  petites  étotlei 
sodiacales  qn'il  ajoutait  de  temi  à  attire  i  sod  Catalogne ,  et 
qtt'il  observait  i  l'occaaion  de  la  lane.  Qcand  il  TÎt  Uranu», 
cette  planète  était  presqn'en  appotition;  elle  était  rétrograde, 
lon  noaTement  en  ascension  droite  était  aassi  sensible  qu'il 
pflt  l'être  jamais;  )a  moindre  attention  aurait  accéléré  de 
16  us  la  déconverte. 

g8.  L'observation   de  FlamAeed  était  de  169a ,  celle  do 
Ua^er,  de  1766;  celles  de  Lemannicr,  de   176S.  Ces  ob- 
serratîons ,  par  leur  date  ,  devenaient  extrêmement  préciensea 
pour  U  théorie  d'une  pUnéte  dent  le  monvement  e»c  ai  lent 
qu'elle  met  environ  8^  aoB  à  faire  le  tonr  du  ciel.  Mais  il 
fallait  être  Uen  certain  de  l'identité,  et  qool^e  j'ea  fusse 
â  peu  .prés  persuadé ,  je  crus  qu'il  était  plus  prudent  de  dé- 
terwMr  Tellipsa  et   les  perturbations,  sur  les  observations 
posUrieures  à  la  découverte  de  M.  Herschel.  Je  calculai  les 
pntnrlwtiocs  par  ta  méthode  que  M,  Laplace  venait  d'ap- 
pliquer arec  tant  de  succès  à  la  tbéorie   de  Jupiter  et  de 
Saturne;  je  déterminai  l'ellipse  d'après  toutes  les  bonnes  ob* 
ervations  qne  je  pus  rassembler,  et  que  je  discutai  avecle 
lus  grand  soin  ;  ce  fut  alors  gne  j'examiitai  les  observations 
icienoes}  elles  étaient  assez  bien  représentées  par  mes  tables 
mr  qu'il  ne  me   restât  plus  aucun  doute.  Je  les  Es  con- 
Diir  avec  les  autres,  et  il  eA  est  résolté  des  tables  qui  re- 
■aentaieirt  les  observations  à  8"  près,  et  qnr,  depuis 33  ans 
tlles  sont  faites,  ont   conservé  à  pev  ^è«  celte  mêma 
ùion. 

\.  On  sent  Irien  qu'une  planète  dont   II  révolution  est 

f  ans ,  ne  nous  olFrait  aucune  des  ressources  qui  s'offraient 

i-memes  dans  les  autres  orbites;  nous  n'avions   pas  la 

d'attendre  le  passage  par  les  neeuds  ;  tes  oppositions  , 

vrai,  reviennent  plus  souvent  que  pour  aucune  autre, 

ans  l'intervalle  ta  planète  ne  s'est  avancée  que  de  4*»} 

t  long'tenis  les  longitudes  héliocentriques  qu'on  pourra 

nrer  seront  tontes  dans  la  même  partie  de  l'orbite;  il 

ic  des  moyens  tout  difTéreni. 
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c'est  nn  terme  à  ajouter  à  réquation  de  condition  qui  se 
dédoit  de  Vobservation.  Dans  les  oppositions^  ce  terme 
s*anéantit  à  cause  de  taDgP=o. 

C'est  par  ce  moyen  que  fai  pu  employer  à  la  détermination 
des  élémens  d'Uranus  toutes  les  bonnes  observations  que  j'avais 
rassemblées  et  discutées ,  et  notamment  celles  de  Flamsteed , 
Ttajer  et  Lemonnier ,  qui  n'étaient  pas  des  oppositions. 

lofl.  La  plus  grande  équation  d*Uranns  est  de  5*'âi'3''  ; 
•on  inclinaison  est  de  jfi'  âff*,  la  plus  petite  de  tout  le  sys- 
tème solaire.  Le  demi-grand  axe  est  de  ig.i833o5. 

CÉRÈS,  JUNpN,  PALLAS  ET  VESTA. 

io3.  La  grande  distance  et  le  peu  d'éclat  d'Uranus  avait 
fiût  penser  que  s'il  existait  encore  d'autres  planètes  ^  elles 
étaient  probablement  encore  pins  loin  de  nous  et  moins  bril- 
lantes ;  qu'elles  seraient  plus  difficiles  à  découvrir  et  ne  nous 
seraient  jamais  que  d'une  utilité  très-médiocre.  Mais  ce  qui 
était  arrivé  à  Lemonnier  était  un  avertissement  à-  tous  les 
astrooonies  de  ne  négliger  aucun  des  astres  qui  se  présen- 
terûent  dans  leur  lunette;  car  de  chercher  tout  exprès  un 
atome  perdu  dans  l'immensité  du  ciel,  c'était  un  travail 
effrayant  par  sa  longueur  et  peu  attrayant  par  le  peu  d'utilité 
qu'on  en  pouvait  espérer. 

Cependant  une  idée  de  Kepler  fut  réveillée  par.  la  découd- 
verte  de  Herschel;  si  vous  prenez  les  différences  entre  les 
distances  des  planètes  au  soleil  ;  vous  remarquerez  un  saut 
brusque  entre  Mars  et  Jupiter;  par  cette  raison  et  d'autres 
également  systématiques  »  Kepler  croyait  qu'il  manquait  là 
ime  planète  ;  c'est  une  lacune  qui  a  été  remplie  de  nos  jours  , 
où  l'oD  s'est  amusé  à  commenter  le  soupçon  de  Kepler,  et 
â  le  présenter  sous  un  jour  plus  séduisant.  Si  vous  vous 
bornez  aux  entiers,  vous  aurez  pour  les  distances  des  pla- 
nètes les  nombres  suivans,  qui  off'rent  en  effet  une  marche 
trèf«remarquable.  • 


4^0  ASTRONOMIE. 

Mercure 4  =  4 

Vénus 7  ^4  +  3.a« 

La  Terre lo  =  4  -f  3.a' 

Mars iG  =:  4  +  a.a» 

Cérèa a8  =  4  +  5J0 

Jupiter 5a  =  4  +  3-a* 

Saturne iooi^4~f-3.a* 

Uranus 196  =  4  +  3.«» 

388  =  4  +  s.a». 


Supprimez  la  pUnète  Céiès,  qui  était  alors  tncofliîM 
vous  rendez  la  progression  incoroplèle;  îl  est  vrai  qu'aucmc 
thtorie  ne  l'explique,  et  qu'elle  n'est  ps»  non  plus  bi«ii  TV 
goureusement  exacte.  Presque  toute»  les  distancea  «ool  alti- 
lées,  notamment  celles  de  Mars,  Saturne  el  Uronut.  Si  cett* 
loi  «tait  réelle,  roua  n'aurions  plus  de  planète  à  etpbe 
qu'après  Uranus ,  et  ta  distance  où  elle  se  Irooverait  tttAl 
double  de  celle  d'Uranua;  elle  serait  diflicile  à  Toiretnin- 
fait  qu'un  mouvement  bien  lent  ,  puisqu'elle  senit  a43  m 
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ision  droite  et  de  Z'  ^  en  déclinaison.  Il  suivit  la  non- 
anète  jusqu'au  a3  janvier ,  et  le  24  il  en  donna  con- 
e  à  MM.  Bode  et  Oriani  ;  mais  ses  lettres  n'arrivèrent 
IX  mois  après,  lorsque  la  planète  était  perdue  dans' 
>n8  du  soleil.  Il  n'avait  donné  que  les  positions  ob- 
le  1^'  et  le  a3,  se  contentant  d'ajouter  que  du  la 
[e  mouvement  était  devefîu  direct.  Ces  notions  ne 
Dt  pas  pour  calculer  Torbite ,  et  la  planète  est  si  faible 
ère  qu'elle  fut  très-difiicile  à  retrouver.  MM.  de  Zach 
\x%  la  cherchèrent  avec  le  même  soifi  et  le  même 
car  M.  de  2iach  l'observa  le  3i  décembre,  et  M.  Olbers 
iDvier  18012  y  tout  juste  un  an  après  la  première  dé- 
e.  M.  Piazzi ,  qui  sortait  d'une  maladie  dangereuse , 
»mrouniqué  toutes  ses  observation»,  d*aprè8  lesquelles 
déterminé  une  orbite  circulaire.  M.  Burckhardt  avait 
une  ellipse.  M.  Gauss  en  avait  quatre  peu  différentes 
8  y  et  qui  représentaient  l'arc  de  9°  observé  par 
BÎ.  La  découverte  ne  fut  plus  contestée  et  l'on  cessa 
«r  à  Cérès  le  nom  de  planète.  Les  raisons  sur  les-» 
m  s'appuyait  pour  la  ranger  dans  une  classe  différente , 
U  petitesse  de  son  diamètre  et  la  grandeur  de  son  in* 
\  I  qui  forçait  d^élargir  considérablement  le  aâodiaque. 
largeur  du  zodiaque  avait  été  bornée  aux  plus  grandes 
f  de  Vénus  ;  on  lui  aurait  dès-lors  donné  plus  d'éten- 
l'on  avait  eu  connaissance  de  planètes  qui  fussent 
ignées  de  Técliptique. 

N^ous  verrons  à  Tarticle  des  stations  un  théorème  de 
|ui  n'est  vrai  que  pour  les  orbites  circulaires,  et  dont 
lors  une  application  nouvelle.  A  l'instant  où  le  mou- 
devient  direct  après  avoir  été  rétrograde  ^  on  a 


a» 


1  tire 

a  :=  i  tang*T+  tangT  (i  +  itang^Ty  : 
élongation  et  a  le  rayon  du  cercle  de  la  planète; 
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on  avait  T=4''^'' 5?' 40'. '^û'i  l'on  peut  condor»  a=3.»l8. 
C'était  à  peu  prè^  la  distance  de  la  planète  su  soleil  ce  )aur4i, 
mais  l'orbite  pouvait  être  elliptique,  et  dans  ton»  lei  cu.U 
distance  3.3  ne  diffère  pas  considérablement  de  a. 8,  di^ 
tance  à  laquelle,  suivant  la  progression  cî-desjus,  ua  fonkil 
une  planète.  Le  yide  remarqua  par  Kepler  était  beurmw- 
ment  rempli. 

106.  La  révolution,  qui  est  de  if  ans^i  aarait  p«rnufl  d'at- 
tendre le  passage  par  les  nœodg,  et  de  suivre  pour  U  m»- 
velle  planète  I9  marche  exposée  pour  toutes  les  aotra*;  mail 
outre  que  la  curiosité  àet  sayans  était  trop  fortetncDl  excitH 
pour  avoir  tant  de  patience,  la  petitesse  dn  disque,  qui fint 
qu'on  ne  peut  reconnaître  la  planète  qu'à  sou  mooTtnieirt, 
rendait  plus  nécessaire  nue  théorie  pour  calculer  d'avance  k 
quel  point  du  ciel  on  devait  la  chercher,  saut  qDoi  1*^ 
iervatiou  devenait  incertalDe  et  pénible.  Vae  circoaiUKS 
auasi  extraordinaire  donnait  naissance  à  uu  problÂms  doot  ca 
ne  s'était  pas  encore  occupé.  Il  s'agissait  de  détem^erl^ 
lipse  d'une   planète,  d'après  des  observation*    faites  *ur  O 


LEÇON  XVI.  443 

était  um  planète.  Il  communiqua  sa  découverte  aux  astro- 
nomes, et  M.  Gansa  détermina  une  ellipse  dont  Texcentricité 
était  o,a47^4>  c'est-à-dire  plus  forte  que  celle  d'aucune  pla- 
nète anciennement  connue  ;  l'inclinaison  34^  Sg^  plus  forte 
que  les  inclinaisons  réunies  de  toutes  les  autres  planètes ,  et 
la  distance  moyenne  â.y/oBSa^  presque  la  même  que  celle 
de  Cérès  ;  ces  trois  circonstances  font  de  Pallas ,  assez  peu 
importante  d'ailleurs  ^  une  des  planètes  les  plus  singulières  de 
notre  système. 

108.  On  ne  demandait  qu'une  planète  entre  Mars  et  Jupiter; 
on  en  avait  déjà  deux^  mais  elles  étaient   presqu'impercep- 
tibles.   M.  Olbers  en  conclut  qu'elles  pourraient  bien  être 
des  fragmens  d'une  planète  plus   considérable ,  qu'une  cause 
quelconque  aurait  brisé  en  éclats  qui  seraient  devenus  autant 
de  planètes ,  qui  pouvaient  avoir  des  inclinaisons  et  des  ex- 
centricités fort  différentes  »  mais  qui  auraient  conservé  la  même 
distance  an  soleil ,  ensorte  que  toutes  ces  orbites  auraient  des 
wradt  communs  /  et  devaient  toutes  se  couper  en  deux  points 
opposée  dn  ciel.  M.  Olbers  détermina  ces  deux  points,  dont 
Tnn  se  trouve  dans  la  constellation  de  Id  Vierge ,  à  1 87''  de 
longitude  et  10^  de  latitude  boréale  ,  et  l'autre  dans  la  cons- 
tellation de  la  Baleine,   à  7°  de  longitude  et  iode  latitude 
ittstrale.  Il  suffit ,  pour  trouver  ces  points ,  de  connaître  les 
wends  et  les  inclinaisons  de  Cérès  et  de  Pallas  ;  l'une  des  in- 
clinaisons et  le  supplément  de  l'autre  sont  les  angles  à  la  base 
d'un  triangle  sphérique;  cette  base  est  l'arc   de  l'écliptique 
CDtre  les  nœuds  des  deux  planètes;    le  troisième  angle  est 
Imdinaison  mutuelle  des  deux    orbites,  et   les  deux  autres 
cAtés  sont    les  distances  du  nœud  commun  aux  nœuds  des 
demi  planètes  sur  l'écliptique.  • 

109.  Il  s*ensuivait  encore ,  et  cette  remarque  était  la  plus 

importante,  que  chacune  des  planètes partiellesdevait,  à  chaque 

livolution ,  traverser  les  constellations  de  la  Vierge  et  de  la 

Baleine,  près  des  deux  points  indiqués,  et  que  pour  décou- 

^vrir  successivement  tous  les  autres  fragmens  ou   les  autres 

»  planètes  j  il  suffisait  d'examiner  attentivement  tous  les  mois 
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ces  deux  régioni  tlu  ciel,  et  de  voir  si  elle>  ne  prémtalnt 
rien  de  nouveau.  Cette  idée ,  qui  pouvait  patniTH  un  p«a 
incertaine,  reçut  bieatdt  une  espèce  de  coofirauDon  qoi  b 
rendit  plus  probable. 

110.  M.IIarding,  pour  faciliter  l'observation  de  Céfia  ef  de 
Pallaï,  entreprit  un  zodiaque  de  ce»  deux  planàtcB.  c'ei(-i- 
dire  de  grandes  cartes  où  il  plaçait  soigneusement  iQUies  Im 
étoiles  avec  lesquelles  les  deux  placiètes  pouvaient  être  con- 
fondues -,  en  revoyant  ces  cartes  et  les  comparant  nec  le 
ciel,  le  a  septembre  i8o4,  M.  Hatdiog  aperçut  an-dcatui 
de  la  Baleine  une  étoile  de  huitième  grandeur,  à  laqudl> 
il  reconnut  un  mouvement;  c'était  une  troisième  plaaèlt, 
elle  fut  nommée  Junon  ;  son  excentricité  s'est  trouvée  plu» 
grande  encore  que  celle  de  Pallas,  son  inclinaison  n'éuit 
guéres  que  de  iS",  et  sa  distance  moyenne  a. 6703^,  ptu- 
qu'égale  à  celle  de  Cérès. 

111.  M.   Olbers ,  ea  suivant  avec  constance  U  pUnd'ob-    1 
servations  qu'il  avait  tracé  d'après  son  heureuse  coujcctnn,    j 


I 
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point  de  nébulosité  sensible.   On  o*a  pas  encore  le 
de  Yesta,  qui  n*est  guères  plus  grosse, 
/oici  les  élémens  de  ces  planètes ,  tels  qu'on  les  con* 
;ua  présent;  ils  ont  été  déterminés  un  grand  nombre 
ar  M.  Causa ,  i  Gottbgue ,  o^  Zo'  la!*  à,  Test  de  Paria. 

C^RES.  i3"  élémens. 

Mérid.  de  Gottingue ,  longit.  moy .  •   1 08^  aci'  1 1  '^9 
ement  moyen  tropique  diurne ....  770  ,ga3o 

lie 14G.36.  6,6 

sment  annuel  du  périhélie a.  1  ,a5 

...  ; 80. 53.41  ,3o 

sment  annuel 1  ^ 

•grand  axe a. 767945 

tricité 0.07850228 

lîson 10*3/  3i*,a 

etion  annuelle ^  A4 

àt.  Elémens  déterminés  en  1811. 

Mérid.  de  Gottingue,  longitude..  a2i^54'Syfi4 

ement  tropique  moyen  diurne 770  ,5oio 

lie lai.  8.  8,54 

179.98. 10  ,43 

dson 34.37.98  ,35 

tricité 0.^447494 

-grand  axe 0.768961 

JUNON. 

Mérid.  de  Gottingue,  longitude..  177*48'    l^8 
dment  moyen  tropique  diurne  • . .  •  8i3  ,9486 

lie 53. 14.39  ,4 

i7ï-  9-»3,5 

aûson i3.  4*^7 

ttricité o .  9543634 
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Testa. 

i8it.  Nérid.  de  Goltingne ,  log^tnde.-  so6*46*^ 
Mouvement  moyen  tropiqae  diurne....  yfi }^ 

l'érJhélie âSo-JJ.  l6 

rfoeud to3. 10.^1 

Inclinaison .*      7.  7. Si 

DetnUgruod  axe a.SfiSigS 

Ejtcentricilé □.i838a58. 

Ii4-  Cèrèa  est  iusqu'ici  la  »eu)e   de   cet  qnatn  pIuMti 
'  dont  on  ait  calculé  les  perturbatioDs.  Cej  calcula  dépendoK 
de  séries  ordaunâei  suivAut  les  pniïiances  des  excectiicilà 
et  des  inclinaisons;  or  quand  lea  excentridlés  et  le»  bel*- 
liaisons  snnt    aussi  coDsiderables  que  celles  de  Pallu  tl  <1* 
Junon,  les  fériés  ne  convergent  pa^  asiez  rapidement, olv 
calculs  sont  d'une  lon^eur  elîrayante.  M.  Caïui  s  poadisl    ' 
entrepris  ceux  de   Fallaa-  mais    en  ne  comidéfaiit  ^  \*t-   I 
traction  de  Jupiter  ,  il  a  déjà  ^oo  équations.  On  «ent  ta»-  I 
hirn  U    calcul   d'un  lieu  de  r.nlte  i>UnÀI«  doit  &!«•  fliriJiM  J 
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ne  vous  aarez  une  seconde  observation ,  traitez*la 
e  que  la  première  et  déterminez  H  dans  plusieurs 
es.  Vous  aurez  ainsi  le  mouvement  diurne  qui  ré- 
chaque  hjrpothèse. 

irez  ces   mouvemens  hypothétiques  avec   la  loi  de 
qui  donne 

_         dQ 3548^36 


<2n  = 


T  —     il  ' 

o*cosAcos&'        a*cosAcos&' 


ont  les  deux  latitudes  héliocentriqnes  calculées  dans 
hypothèse  ;  vous  verrez  aussitôt  quelle  hypothèse 
mieux  à  la  loi  de  Kepler. 

par  les  deux  premières  observations  de  M.  Piâzzi , 
'é  pour  Cérès 


uces. 

Mouvement . 
observé. 

Mouvement 
calculé. 

Différences. 

.5 

.0 
.5 

14' a4' 

11.14 

9-  5 

14' 56^ 

11.22 

9-   1 

+  3a' 
+    8 
-    4. 

visible  que  les  distances  a. 5  et  3.o  sont  trop  faibles; 
3.5  est  trop  forte.  Par  une  simple  règle  de  trois,  je 
ue  3.3B  est  la  distance  qui  donne  le  mouvement  con- 
;  mais  remarquons  que  les  différences  -f-  S"  et  — 4^^ 
issent  guères  Terreur  possible  des  observations ,  et 
le  résultat  est  encore  douteux.  Mais  à  mesure  que 
rcouru  deviendra  plus  grand  ,  l'incertitude  diminuera  ; 
prenant  un  intervalle  de  ^o  {ours,  c'est-à-dire  la 
i  et  la  dernière  observation  de  M.  Piazzx  ^  j'ai  trouvé , 
s  trois  hypothèses. 


Dutaocït. 

MouTsment 

calcalé. 

D.fIerEDM.v 

!..5 

3.0 
3.5 

,•  as'  .3- 
8., 1.48 

lo*  la'  i^' 

7.-(5.S= 
6.  9.43 

+  5o'   .• 
_  s6.59 
-  75.^. 

On  voit  donc  que  U  dïftasce  doit  être  mniadre  qocS-o 
el  plut  grande  que  a. 5;  p«r  uoe  régie  de  m>u,  i«  Onm 
()a'e1]«  est  de  a.S^,  et  en  Tecommcoçant  le  c^nl  MK 
llij^lhÉae  9.8,ie  re  trouve  pla«  que  aS*  «n  bkiîH| ''(■' 
}e  cnncli»  ta  diitance  9,797  î  ^^**  '*  rayon  du  ceiïfe.  ffav 
oVDcs  TO  qoe  le  demi-griDd  txe  de  l'ellipte  e»t  o.T^jt^. 

116.  Cberclioaï  maînteDatil  l'taclioar'ion  et  le  nsnd.  Soit*' 
A  et  h'  les  deux  laiitndes  hélioceoUique*  c^Lraliitt  41Wa  ,1*  j 
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.  I%ini  trouTait  v  =  9.68?a» 

I  =  io«  5i'  13%        û  =  a-^  ao*  45'  48% 

117.  Il   résulte  de  là  que  par  des   calculs    extrêmement 
nples  y  on  pouvait  déterminer  une  orbite  circulaire  qui  aurait 
nné  pendant  une  année  entière  les  lieux  géocentriques  de 
planète ,  à  quelques  minutes  près ,  pour  la  déclinaison ,  et 
»t  là  Tessentiel;  car  avec  la  déclinaison  on  dirige  la  lu- 
tte de  manière  que  la  planète  puisse  en  traverser'le  champ. 
1  degré  d'erreur  sur  l'ascension  droite  ne  fera  que  ^  sur 
tems  du  passage  ;  ainsi  quand  la  planète  sera  dégagée  des 
l^ons  du  soleil ,  on  en  sera  quitte  pour  observer  à  la  décli- 
isoa  donnée  tout  ce  qui  passera  par  la  lunette ,  pendant 
t  minutes  de  tems ,  soit  au-dessus ,  soit  au-dessous  du  £1 
[oatorial  >  et  si  Ton  a  quelque  doute  entre  plusieurs  étoiles,* 
i  répétant  le  lendemain  les  mêmes  observations  >  on  recon-^ 
fitra  hi  planète  au  mouvement  qu'elle  aura  eu  dans  Tinter- 
Aie.  Ces  méthodes  faciles  sont  suffisantes  pour  la  pratique  ^ 
préférables  peut-être  aux  méthodes  plus  savantes  et  plus 
oibles  y  qui  ne  peuvent  elles-mêmes  donner  que  des  approxi- 
itions ,  jusqu'à  ce  que  les  observations  s'étant  multipliées^ 
puisse  en  revenir  aux  méthodes  exposées  ci-dessus. 
18.  Nous  allons  terminer  ce  chapitre  des  Planètes  par  le 
eau  synoptique  de  toutes  les  recherches  précédentes. 
D  y  trouve  d'abord  la  révolution  sidérale  en  jours  et  frac- 
décimales;    le    mouvement  tropique  de  la  planète  en 
\nnées  juliennes  ou  365a5  jours  ;  les   demi-grands  axes 
rbites ,   qui  se  déduisent  du  mouvement  âdéral  en  un 
lonné,  ou  parla  loi  de  Kepler ^  ou  plus  exactement  par 
nule 

,             mouv.  moy.  de  la  ferre  i/m  . 
ouyement  plan,  = "^ 5 * 


,* 


somme  des  masses  du  soleil  et  de   la  planète ,   ou 
^  m ,  1  étant  la  masse  du  soleil  et  m  celle  de  la  pla-* 

1  suppose  souvent   V^/x=i  5  Terreur  est  peu  sensible. 
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Cette  loi  s'applique  également  aux  latelUtea  qui. 
«ntour  d'ane  même  planàte  ;  d'où  l'on  a  concin  la  f 
■utTante ,  pont  déterminer  U  aumo  d'ua«  pUntte  qui  ■  ua 
Hldlite. 

»■=(?)'(?)••■ 

m'  est  la  masse  de  la  planète  en  parties  de  la  maue  ia  m- 
leil,  T*  lit  révolution  sidérale  de  la  planète,  a*  loo  d«mv- 
grand  axe ,  t  la  lévolutîon du  satellite  et  a'  sa  distance  moytnnt 
à  sa  planète. 

1 13.  Lej  longitudes  de  la  planète  ,  du  péribélie  «t  da  Mw) 
«ont  pour  le  i"  janvier  1801  ,  à  minuit ,  tems  civil. 

Les  distances  au  soleil  et  à  la  terre  sont  exprknéei  en  lîna 
ordinaires  de  Paris  ,  c'e^-à-dire  de  sooo  toi»e4  au  3838  mètt; 
I^ande  tes  a  données  en  lieue«  de  !ia83  tones. 

La  plus  graTide  distance  de  la  planète  à  la  t«rr*  H  CM»- 
pose  des  distances  aphélies  de  la  plauète  et  de  b  lem. 

La  plus  courte  distance    de  U  planète  Â   la  ferr*  ttt  )i 
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4St 


Parallaxes. 


1* 

a 
5 

4 

5 


Distances  en  lieues. 


8.091  55 1  millions. 
4.045  780 
3.697  187 

3-09^  990 
i.€i8  3ia 


lai.  Les  grandeurs  des  planètes  sont  entr'elles  comme  leurs 
diamtecSy  leurs  nrfaces  comme  les  carrés,  et  les  volumes 
coQUne  les  eobes  des  mêmes  diamètres  »  la  masse  est  égale 
au  predttît  du  volume  par  la  densité.  Ni  les  masses  »  ni  les 
deniitéa  ne  sont  encore  connues  aveô  la  précision  désirable. 
Les  mânes  que  nous  donnons  ici,  d'après  M.  Laplace,  sont 
en  parties  de  la  masse  du  soleil ,  nous  les  donnons  ensuite 
en  parties  de  la  masse  de  la  terre.  Les  deux  points  qui 
séparent  l'unité  des  chiffres  suivans^  signifient  divisé  par. 

Quand  «ne  planète  n'a  pas  de  satellite ,  on  ne  peut  en  d^ 

eiainer  la  masse  que  par  les  perturbations  qu'elle  produit 

ans  les  mouremens  des  autres  planètes.   C'est  ainsi  que  j'ai 

«terminé  les  masses  de  Vénus ,  de  Mars  et  de  la  lune ,  par 

ions  qu'elles  fournissent  aux  tables  du  soleil  ou  de 


terre.  On  cannait  la  forme  de  ces  équations ,  il  ne  s'agit 
s  que  d'en  chercher  les  coeffidens  par  les  observations; 
les  coefficiens  sont  en  rapport  donné  avec  les  masses. 
i  la  planète  a  des  satellites ,  la  difficulté  est  de  mesurer 
i  exactement  la  distance  moyenne  ^e  l'un  de  ces  satellites 

planète  y    pour  avoir  avec  précision  le  rapport  (ij» 
itre  dans  l'expression  de  la  masse. 


^9 


4Sa 


ASTRONOMIE. 


TABLEAU  DU  SYSTÈME  SOLAIRE. 


plan 


et. 


Planèt. 


Plaoèt. 


S 


Révolations 
ndérales. 


Mouremens 
en  365a5  jourB. 


334 . 700834 
365.356384 


686.q7q6iq 

453a. 596308 

10758.969840 

30688.713687 


Longit.  m.  1801 


5'^i3<»56'fl7'' 

o. 10.44*3^ 
3.10.  9*i3 


a.  4-  7»  ^ 
3 . 1 2 . 1 2 . 36 
4. i 5. 20. 32 
5.27.47.18 


4i5'^a^i4»  4'ao' 
1622.6.  ig.3o.  o 
100.0.  0.4B.45 


53.2.  1.43.10 
8.5.  6. 17.33 
3.4.23.31.36 
1.2.  g.Si.flo 


Longit.  périhélie. 


a-^i4«ai'47* 
4.  8.37.   1 
3 .  9 . 3o .  5 


Excentricité. 


o . 2o55 1 494 
0.00686298 
0.01677976 


0.09313400 
0.04817840 
o . o56 i 683o 
o . 04667030 


II.  2.24.24 
o .  1 1 .  8 . 35 
2.23.  8.58 

11 .17.21.42 


£xc.  en  parties 
de  l  axe. 

0.07955444 
0.00496698 

0.01677976 


0.1419C767 
0.2 506621 5 
o . 53577652 
0.89529060 


Demi-grands 
axei. 


0.3870081 
o.7a335a3 
1 .0000000 


i.5a36g35 

5. 30^7911 

9.5387705 

i9.i833o5o 


Longitude 
du  nœad. 


i-^i5*5/3i' 
a.i4-Ba.4o 


1.18.  1.28 
3.  8.25.34 

3.21.55.47 
2.ia.5i.i4 


Inclinaison. 


r^  o'  0' 
L  23 .  35 


1.5c.  0 
1 .18. 5a 

2.20.38 

o.46*a5 
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SUITE  DU  TABLEAU. 

Plan. 

Dist.  moy. 
au  soleil. 

Plo.  crands 
dùt.aoO. 

Plus  courte 
lîisr.  au  0. 

Diamètres 
à  la  distance 
noyea.  Q. 

1 

i5  .85  465 

aS  375  600 
33   32(1  000 

,8  3o6  3o6 
28  570  o58 
3,  887  aGi 

.2  064  624 
28  .8.   142 
38  670  739 

G- G 
.6,6 
■7.2 

Sg  772  5)Go 
204  ICO  a8o 
374  19G  340 
752  540  172 

65  339  85G 
aiî  ()33  5o5 
3,5  01,1,  3.6 
787  66.  5.a 

54  20e  064 
.94  267  o55 
353  .78  363 
7.7  418  832 

Plan. 

DlBt.  moy. 
à  la  terre. 

Pln.pande 
distance. 

Plus  petite 
distance. 

Diamèties. 

1 

3.9  229  000 
39  aag  000 

58  193  567 
68  4S7  3s7 

20  264  433 
10  000  671 

.155 
3.38 
327J 

If 
l 

59  772  960 
304  100  380 
374  196  340 
753  540  17a 

io5  237  117 
253  8ao  766 
435  .0.  578 
826  875  829 

.4  3i8  8o3 
.54  379  794 

3.3   391    1G3 

678  204  5.6 

.693 
35527 
32655 
.4.69 

3g  22 9  00c 
98  65o 

39  887  26. 
1C7  loG 

38  570  73» 
S.  433 

365540 
893 

Plu. 

Grandeurs. 

Volumes. 

Masses 

suivant 

M.  Laplace 

Masfss 
par  rapport 
à  la  terre. 

î 

0 

5838 
9593 

0000 

\ 

oS65 
8S28 
0000 

20258.0 

366632 
329630 

0.9243 

I.OOOO 

'i 

()8a5 
33,4 

128° 

.386 

2546320 
1067 
3534 
,9504 

.  308:^4''' 
93.27. 
..6904 

O 
C 

m 

74 
2730 

.3953=4 

' 

329630.0 
8.0.4c 
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Stations  et  rétrogradations  des  Planètes.  Comparaison 
des  systèmes  de  Ptoléméej  Copernic  et  Tjrcho. 

1.  JLes  planètes  y  dans  le  sjstème  du  ttoavement  de  la 
terre,  s'avancent  toujours  dans  le  mêdie  sens»  autour  du 
•oleil  ;  mais  la  combinaison  de  leurs  mouvemens  avec  celui 
de  la  terre  y  fait  que  si  le  plus  souvent  elles  nous  paraissent 
avancer  en  longitude»  comme  elles  le  font  toujours  réelle* 
ment,  quelquefois  aussi  eUes  doivent  paraître  rétrograder; 
quoique  dans  le  fait  »  et  si  on  les  considère  du  centre  de 
leurs  mouvemeiis  »  elles  aillent  toujours  dans  le  même  sent ^ 
d*une  manière  invariable. 

a.  En  effet  Texpression  générale  de  la  longitude  géoceo- 
trique  est  r  =  0  — T,  d'où  dV  =  dQ—dT'y  mais 

tangT  =  -î^^^(XVI.27); 

d*où  je  tire 

j^       t/cosTco8(S  +  T)rfS 
al  = ■• 5 » 

\  I  —  V  C08  S  / 

Soit  n  la^  longitude  héliocentrique  de  la  planète  ,  j 

i 


et 


dS  =  da^dO  =  ^-dQ  =.dQ  (   i^^^ 


i 

I 


> 


de=:io[i  — 
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I 

(i— vco«S)v^ 

it  les  cMqoBctioDt  infémores  où  coeSssi^  coiTss  i^ 
»(S4>T)s  1,  rnpr«8flîoii  m  léduit  4 

■  dt  Mt  négatif  «t  la  planèta  est  rétrograde. 

L  la  conjonction  sapérienre,  cosSss-^l^  coaTsai; 

(S-f-  T)  xs  —  1  ;  Texpresnon  de?ieat 


Vv*+?) 


■tilt  positive  5  donc  à  la  conjonction  tnpérifure  la  pla» 
9  ioférienre  est  directe. 

et  mêmes  formules ,  aj^iqoées  à  «ne  planète  snpérienre  » 
ireront  de  même  qu'elle  est  rétrograde  en  opposîtion ,  et 
te  en  conjonction. 

ia  c'est  une  rè^e  générale ,  qae  tontes  les  planètes  sont 
es  dans  la  syzjgie,  où  elles  sont  le  plus  éloignées  de 
'e,  et  rétrogrades  dfuis  la  syzygie  périgée, 
formules  supposent  pour  la  terre  V=  i. 

e  mouvement  direct  »  pour  devenir  rétrograde,  dimi**- 

osensiblement,  jusqu'à  ce  qu'il  se  réduise  Ao;  dans 

ge  du  positif  au  négatif,  les  variations  de  la  longitude 

ique  seront  peu  sensibles^  et  la  planète  paraîtra  sta- 

,  c'est-à»dire  qu*eHe    sera  vue    pendant   plusieurs 

1  plusieurs  jours,  à  la  même  longitude.  Ce  tems, 

^lle  tems  de  la  station,  sera  plus  moins  long,  sui- 

^ttvement  plus  ou  moins  lent  de  la  planète. 

tatîons  et  rétrogradations  sont  donc  un  corollaire 
pie  des  mouvemens  autour  d'un  même  foyer»  Oq 


n'y  aurait  )amaiî 
jouid'hui 


ASTRONOMIE. 
mis  plus  d'înipoclaoce  qu'on  n'en  net  SB' 
(.'lit  toujours   connu  le  virilable    tyttho» 
cé\estei.   Mais  ti  les   planètes  oat    lotîtes  I« 
centre  (le  leurs  mouvËmens  au  centre  de   la  terra,    ponrcpioi 
leurs  Inngitndes    ne  vont-elles  pas  toujours  en  augmiwtvil  ? 
pourquoi  le?  voit- on  s'arrËter,  rétrograder  ,  s'arrêter  d«  iwb» 
veau  ,  redevenir  directes?    et    pourquoi  ces  variation  •'ob- 
serve et- elle»    invariablement  vers    la  partie    de   len»  obi'te» 
qui  avolsinent  les  conjonclions  inférieures  et  les  oppasi'lions? 
Voilà  ce  qni  est  physiquement  inexplicable  dans  le  syatâtiiB 
de  Ptolémée ,  et   ce   qu'il    n'a    pu  repré»eBter  que  par  use 
oompIicatioQ  de  cycles  et  d'épicycles ,  qu'en   disant  toarac 
tes  planètes  autour  d'un    point  mathématique  tooÊiunt  Ili* 
même  autour  d'un  autre  point  mathématique ,  eniîa  Miu pou- 
voir assigner  la  moindre  cause  vrai^'erablable  à  ces  niuuvcntn*, 
au  moins  singuliers;  il  est  à  remarquer  que,   àam  le  Kii', 
il   a  été  obligé  de  renoncer  à  son  idée  de  faire  la  terre  cfDtn 
de  tous   les    mouvemens   céle«tes;  tout  ce   qu'il    a|CibteBili 
c'est  que  la  terre  est  immobile  dana  rîntériejtr  lia  loiste^le* 
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«--à^idirè  la  itation,  si  cfr  =  c£0  ;  si  dT^dQ,  dV  sera 
latif  et  la  pTaoète  rétrograde  ;  si  dQ  ^  dT ,  dr  sera  po- 
F  et  la  pbnète  directe. 

klaii        V8î"nT  =  vsînP,    VcosTdTzsvcosPdP, 

ponr  la  station , 

a,  de  plus, 

T+P  +  S  =  i8o%        ifP=:  — cTT  — dS; 

S  =  n  —  ^  ,  S  étant  l'angle  au  soleil  et  n  la  longitnda 
liocentriqae  de  la  planète  ;  donc 

JP=  — éTT  — dn  +  dg  =— dT— dn  +  dG; 
i  la. station  dO-^dT=ô|  on  aura  donc 

«=-dn       et       rfO=-^S2?|^, 

dQ V  cosP 

dn  """V^ôsT' 

I 

sÛTant  la  loi  de  Kepler  «  T^^^VvJ  '  ^^^^ 

(V\* t^  cosP  _  _  sinT  cosP  ^       tangT 
yy  ~      Y  cosT  ""       sin  P'  cosT  ""       tang P' 

Cette  formule  donne  une    relation  fort    simple    entre 

ngentes  de  Télongation  et  de  la  parallaxe ,  au  moment 

station ,  mais  elle   est  peu  propre  à   déterminer    ce 

it. 

1 

(i'\*  /v\  cosP 

y)^=  —  (y) — 7p  donne  encore 


(v)'=- 


cosP 
côsT* 


^ vyL     ^^H 
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lie  aussi  simple  que  la  précédente  et  qui  prouve  que 
e  P  est  obtus. 

T  et  P  ainsi  déterminés,  on  a  S  =  i8o«— T  — P» 
a  la  distance  à  la  conjonction ,  qui  se  réduira  en  tems 
^yen  du  mouvement  relatif  de  la  planète.  On  aura  ainsi 
mi-durée  de  la  rétrogradation. 

irc   de   rétrogradation  sera  aT  — mouvement  du  soIeS 
Tintervalle  des  deux  stations»    car  la  longitude  à  la 
ière  station  sera  0+'^>  À  la  seconde  elle  sera 

<0  +  10  — (0+  A©  — T)  =  flT— A©. 
.  Pour  trouver  la  durée  de  la  ^rétrogradation ,  on  dira 

-<^:sS:i':durée  = 


aS 


T 


(ï)  - .]  dO 


VdQ-O^® 
«S  _  S 

(cot^x— 0^0  '^  i774,36(cot3a:— !)• 


i  appliquant  ces  formules  a  toutes  les  planètes ,  )*ai  formé 
bleaa  suivant ,  pour  les  orbites  circulaires, 
irouge  en  a  calculé  un  de  même  genre  '(  Astronomie  de 
ode,  tome  I),  en  tenant  compte  des  excentricités;  mais 
nble  qu'il  aurait  dû  faire  coïncider  Faphélie  et  le  péri- 
avec  le  tems  de  la  syzygîe. 

Stations  et  rétrogradations. 


? 

? 

cf 

ç 

-Çî 

iS^ifl' 

a8<»5i' 

i36^iî/ 

laG*»  / 

115*35' 

ifi6.i4 

i3g.  9 

37.   1 

18.  6 

9-5.9 

35.34 

i3.  0 

16.47 

35.47 

54.26 

13.24 

iS.aa 

14.41 

io.3o 

9.55 

aa>,9 

4a;,2 

72/,8 

97',5o 

iao^,7 

108"  4/ 

5-43 
65. 3i 

647 
i37>.6 
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L'ellipticité  des  planètes  peut  apporter  quelques  change- 
mcDS  à  ces  quantités  moyennes;  ainsi  pour  Mercure,  l'arc 
de  rétrogradation  peut  aller  de  g  i  iG"^;  pour  Vénus ,  de 
14  à  17^;  pour  Mars,  de  10  à  âo^;  pour  les  autres  pla- 
nètes, la  différence  est  beaucoup  moindre. 

Le  tems  de  la  durée,  pour  Mercure ,  va  de  ^V^àaSj; 
pour  Vénus,  de  4^^  ^  4^1;  pour  Mars,  de  61^  à  81  ;  pour 
Jupiter,  de  117^  à  ia2;  pour  Saturne ,  de  iSB'  â  iSg;  enfin 
pour  UranuSy  de  i5o^  à  i53. 

11.  Nous  avons  vu  qu*il  y  avait  deux  moyens  d'expliquer 
les  phénomènes-,  le  premier,  de  supposer  que  la  terre  est 
une  planète  qui ,  comme  toutes  les  autres,  circule  autour  du 
soleil  ;  c'est  ce  qu'on  appelle  le  système  de  Copernic. 

Le  second,  qui  a  été  proposé  par  Tycho,  est  de  faire  cir- 
culer toutes  les  planètes  autour  ^u  soleil,  et  le  soleil ,  ac- 
compagné de  tout  ce  cortège,  circulerait  autour  de  la  terre 
immobile. 

Voyons  comment  Ptolémée  a  pu  satisfaire  aux  phénomèoei 
qu'il  connaissait,  en  faisant  tourner  le  soleil  et  les  plaoètei 
autour  de  la  terre  ;  nous  avons  dit  qu'il  avait  fait  usage  d'nn 
cercle  excentrique  pour  expliquer  l'inégalité  propre  de  la  pla- 
nète, et  d'un  épicycle  pour  expliquer  les  apparences  qoo 
produit  le  mouvement  de  la  terre. 

Faisons  abstraction  de  l'inégalité  propre  de  la  planète  ou  de 
son  équation  du  centre  ,  qui  s  explique  comme  celle  dn  soleil, 
en  supposant  que  la  terre  n'est  pas  au  centre  (X.  8)  ;  né- 
gligeons cette  excentricité,  la  terre  sera  le  centre  du  mood^ 

Soit  T  (Gg.  11 4)  le  centre  de  la  terre,  a  le  lieu  moyea 
de  Vénus  et  de  Mercure ,  qui  est  toujours  sur  la  même  ligne 
que  le  lieu  moyen  du  soleil  S  ;  pour  expliquer  les  élong»- 
.tiens,   supposons  que   la  planète,  au  lieu  d'être  en  a,  »» 
fur  la  circonférence  de  l'épicycle  -^V^  ,  qu'elle  parcourt  an 
son  mouvement  relatif;   soit  v  le  rayon   de   l'épicyle,  V  *|" 
distance  Ta  ;  que  la  planète  soit  en  M  à  la  distance  Mflr 
son  périgée.  Ptolémée   avait  MaT=  mouvement  relatifs  S  jj 
il  pouvait  calculer  l'élongation  MTa  =  T  par  une  fort"' 
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ivalrat»  à  notre  formule 


tangT  = — = -jg- ; 

i-(7)cosS      i-^^)co8MaT 

angle  MaT  était  égal  à  notre  angle  S  ^  il  suffisait  donc 
1  fît  =r-  =  ^.  On  voit  même  qu*il  n*ayait  besoin  de  con- 

re  ni  Ma ,  ni  Ta  »  il  suffisait  qu*il  en  eût  le  rapport  exact; 

i  était  indifférent  de  placer  le  centre  de  Tépicjcle  plus 
ou  plus  loin  y  en  a  y  en  S  centre  du  soleil ,  on-  en  b  par- 
le soleil  ;  la  digression  STP  était  toujours  d*un  même 

ibne  de  degrés,  et  la  ligne  TFFP  est  également  tangente 

trois  orbites ,  seulement  les  rayons  aP ,  SP ,  &P  croissent 

:  la  distance  et  en  même  raison. 

I.  n  plaça  Mercure  plus  près  de  la  terre ,  sans  dire  à 
lie  distance ,  Vénus  entre  Mercure  et  le  soleil  ;  la  raison 
cet  arrangement  était  que  les  conjonctions  de  Mercure  re- 
lut tn  116  jours,  tandis  que  celles  de  Vénus  ne  reviennent 
ID  bout  de  584 ,  il  crut  qu'il  fallait  mettre  Mercure  im- 
liatement  après  la  lune ,  dont  la  révolution  synodique  n'est 

de  29  ^  jours.  Mais  puisqu'il  donnait  au  centre  de  Tépi- 
le  le  même  mouvement  qu'au  soleil,  on  ne  voit  pas  pour- 
i  il  n'a  pas  fait  du  soleil  même  le  centre  de  ses  deux 
ycles;  ces  deux  planètes  au  moins  auraient  tourné  au- 
*  de  quelque  chose ,  mais  c'est  peut-être  cette  raison  même 
l'en  a  empêché  ;  comme  il  ne  pouvait  pas  en  faire  au^ 

pour  les  planètes  supérieures ,  il  n'a  point  voulu  établir 
différence  qui  aurait  pu  faire  douter  de  la  vérité  de  son 
bne.  Aujourd'hui  le  choix  ne  serait  plus  arbitraire;  les 
es  de  Mercure  et  de  Vénus,  et  les  variations  de  leurs 
êtres  y  prouvent  que  les  deux  orbites  embrassent  le  so- 
les passages  de  Mercure  et  de  Vénus ,  qu'on  n'observe 
iana  lesconjonctioas  inférieures  et  jamais  dans.les  conjoncr- 


46a  ASTRONOMIE. 

tions  supérieures,  sont  encore  nn  argument  sans  rspliqoe  en 
faveur  du  système  de  Copernic,  on  de  celai  de  Tycho. 

i3.  Remarquons  pourtant  deux  défauts  dans  son  hypothèse. 
Son  angle  MSa  est  la  différence  des  mouyemens  moyens  de 
la  terre  et  de  la  planète,  et  la  longitude  du  centre  est  la 
longitude  moyenne  du  soleil,  au  lieu  que  dans  le  Teritable 
système ,  nous  employons  les  mouyemens  vrais.  De  pins ,  le 
rayon  de  son  épicycle  est  constant;  il  fallait  le  rendre  va- 
riable en  mettant  une  ellipse  au  lieu  du  petit  cercle.  Il  en 
résulte  que  son  hypothèse  ne  pourrait  satisfaire  que  fort  im- 
parfaitement aux  mouyemens  que  nous  observons. 

i4*  Si  nous  examinons  bien  ce  que  nous  avons  fait  poer 
les  planètes  inférieures  ,   nous  en  déduirons  ce  qa*il  faudra 
faire  pour  les  supérieures.  Nous  avons  donné  au   centre  de 
répicycle,    pour  mouvement  «  le  mouvement  du  soleil  »  on 
plutôt  celui  de  la  terre ,  c'est-à-dire ,  de  la  planète  supé- 
rieure; pour  Mars,  Jupiter  et  Saturne ,  nous  donnerons  de 
même  le  mouvement  moyen  de  la  planète  supérieure ,  c'est- 
à-dire  le  mouvement  de  Mars ,  celui  de  Jupiter  et  de  Satviif 
suivant  la  planète  dont  nous  voudrons  établir  la  théorie  ;  som 
donnerons  a  la  planète ,  sur  son  épicycle  ,  le  mouvement  re- 
latif dn — d"^  ^  mais  comme  dn<^d^  ,  ce  mouvement  wr 
répicycle  sera  rétrograde;  enfin  nous  ferons  le  rapport 

(V\  distance  moy.  terre  '  f 

v/       distance  moyenne  de  la  planète'  t 

€*e8t  ce  qu*a  fait  Ftolémée,  sans  peut-être  s*ea  rendit 
bien  raison  à  lui-même  ;  il  enseigne  à  trouver  ce  rapport  par 
les  observations  des  digressions ,  et  n*a  pas  songé  à  déterminer 
les  distances  absolues;  et  ce  rapport ,  pour  Mars,  Jupiter  et 
Saturne ,  Cdt  le  même  à  très-peu  près  que  celui  des  grandi 
axes  de  leurs  ellipses  au  grand  axe  de  Tellipse  terrestre  ;  dooi 

avons  \u  que   le  fîniis  D  de   la  digression  =  ^  pour  Véni»  f 

et   Mercure,  dans  Thypcthèse    circulaire.  Pour   les  plancfef  ' 
supérieures,  il  employait  les  quadratures.  Par  ce  moyetil^^ 


^ 
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•11,  ponr  cilailer  Im  lieux  géocentriqnM  des  planètes  sn- 
rienres,  des  formules  qui  sont  l'équivalent  des  nôtres ,  à 
réeerye  des  deux  défauts  que  ncms  ayons  remarqués  (i3). 
i5.  Ptolémée  a  profité  de  ce  quoi  son  hypothèse  avait 
ndéterminé»  pour  qu'aucun  épicycle  ne  fût  coupé  par  la 
ivaat  on  par  le  précédent,  ^nsi  soit  a  le  centre  de  l'épi- 
ek  de  Mercure  y  S  celui  de  Vénus  ^  b  pourra  représenter 
centre  du  soleil  ;  Ptolémée  avait  donné  aux  rayons  a?  et 
^  des  épicycles  de  Mercure  et  de  Vénus  les  longueurs  né- 
■aires  pour  représenter  les  digressions  observées.  II  avait 
même  placé  les  épicycles  de  Mars^  de  Jupiter  et  de 
tnnM  au-dessus  les  uns  des  autres  et  au-dessus  du  soleil^ 
ex  loin  pour  les  empêcher  de  se  couper  on  [même  de  se 
lekcr.  L'épicycle  de  Mars  était  extérieur  à  l'orbite  solaire , 
û  Ptolémée  eût  connn  les  quatre  petites  planètes,  il  eût 
i  uwtmiiil  de  reculer  Jupiter  et  Saturne ^  pour  faire  place 

X  qMtre  épicycles  dont  les  rayons  auraient  été  — • 

iS.  Ob  peut»  en  une  seule  figure,  représenter  les  trois  sys- 

ttae.  celai  de  Copernic ,  celui  de  Tycho ,  et  enfin  celui 

I  PtoUnëe  i  pour  éviter  de  trop  grandes  dimensions,  zioui 

H  coufiiléfferons  que  les  planètes  supérieures. 

Seit^fig.  ii5)  le  centre  du  soleil,  T  celui  de  la  terre ^ 

^  eelui  tl'ane  planète  supérieure  quelconque  ,  Mars,  Cérès, 

VfSter^  Saturne,  ou  Uranus. 

liSS  tRUB  centres  étant  sur  une  même  ligne ,  la  planète  su- 

Nvis  aara  en  opposition. 

4iivaBt  Copernic ,  an  bout  de  quelque  tems  la  terre  aura 

f  «la  T  an  t  autour  du  soleil  immobile ,  la   planète  ^  qui 

(plai  lentement,  aura  été  de  O  en  P,  et  l'élongation  se 

iiimm  an  calculant  l'angle  StP ,  par  les  formules  que  nous 

fea  donnéas,  au  moyen  des  côtés  St,  SP,  et  de  l'angle 

^tSO— OSP. 

K  Suivant  Tycho ,  la  terre  est  immobile  en  T  ;  le  so- 

%  la  mouvement  SS'=Tt,  mais  en  sens  contraire;  TS' 

^ale   «t  parallèle   k  tS)  la  planète  a  été  de  O  en  F, 
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car  S'V  doit  être  égale  à  SO ,  égale  et  parallèle  à  SP ,  et 
Tangle  TST'  devant  être  le  mouvement  relatif ,  nous  aurons 
TST'  =  ^SP;  menons  tP\  S'TP'  geraVélongation;  mais  lea 
triangles  tSP  et  TS^F% ayant  chacun  un  angle  égal  entre  deux 
cotes  respectivement  égaux ,  les  deux  triangles  seront  par- 
faitement égaux ,  TP'  sera  égal  et  parallèle  à  tP  ;  nous  au-' 
rons  pour  calculer  l'élongation  la  même  formule  et  les  mémei 
valeurs  que  dans  le  système  de  Copernic. 

18.  Ptolémée  prenant  la  terre  pour  centre,  au  lieu  de  S, 
prend  OCr=ST,  et  le  point  C  est  le  centre  da  son  épi- 
cycle,  ce  qui  n'empêche  pas  qu'à  l'opposition  il  ne  place  la 
planète  en  O  ,  parce  que  c'est  l'instant  où  U  planète  a  le 
plus  d'éclat}  ce  qui  la  fait  juger  périgée. 

Ptolémée  amène  le  soleil  de  S  en  S',  comme  Tycho;  le 
centre  de  l'épicycle ,  dans  le  même  tems ,  avance  de  C  en 
B  ;  mais  la  planète  ,  au  lieu  de  res-ter  en  G'  sur  la  ligne  TB, 
rétrograde  de  O'  en  P'  avec  son  mouvement  relatif,  eniortf 
que  OB'P' = /SP  =  TS'P';  BP'  est  parallèle  â  TS';  c'est 
le  précepte  que  Ptolémée  donne  sans  en  apporter  une  raison 
bien  claire ,  pour  trouver  le  lieu  du  soleil ,  quand  on  a  dé- 
terminé la  position  de  la  ligne  TB  et  du  rayon  BP'. 

TB=S'P'  =  SP;    BP'z=TS'=^S;    nous    avons  encore 
un  angle  é;;al  entre  deux  côtés  égaux  chacun   à  chacun;  lei 
trois  triangles  BTP',  TS'F,  tSV  sont  donc  parfaitement  égaux 
et   le  coté  TP'  est  la  diagonale  du  parallélogramme  TS  U'H 
le  point   P'  serait   physiquement  le   même   si  Ptolémée  ei 
placé  en   eflFet  le  centre  de   son   épicycle  en  B,  mais  il  I 
porté  arbitrairement  en  B';  il  a  fait  le  rayon  B'P"  plusgra.' 
en  proportion;    mais  si  les  triangles  ne  sont    plus  égaux, 
«ont  au  moins  semblables;   Tanj^le  B'TP"  =  BTP',  Teionf 
tion  est  donc  la  même  ;    ainsi  dès  que  vous  supposez  les 
bites  circulaires ,    les  trois    .•-v-tènies  sont    équivalens,  ^ 
avez   les  mêmes   angles  ,   Jes  nicines    longitude? ,    los  roc 
rapports  entre   les  distances,  mais   non  les  mêmes  dist< 
ab.'îolues. 

13.  Mais  voulez-vous  être  plus  conforme  aux  obiervaf 
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Suidni  inbttitaer  r^Ilipsa  terrestre  aqx  épicjrdet,  et  toqs 
impliquerez  le  fjitème ,  nuit  youa  aurez  latiafait  i  la  ae-* 
mde  inégalité.  Quant  i  la  première»  voua  y  aaliiferez  à 
m  prèa  en  foisant  toomer  le  centre  de  répiçjrcb ,  non  aa« 
m  de  la  terre»  mais  antonr  d'an  point  plÂsé  i  qnelcpio 
atance.  Nova  ayona  donné  (X.  ta)  lea  moyenad'eatimer  lerreac 
I  l'hypothèse  dea  ezcentriqnea  ponr  lea  planètea  dont  l'es-* 
utricîté  eat  fort  aenaible,  comme  cellea  de  Mercure  »  do 
Lus»  de  PaUaa  et  de  Veata  ;  or  cette  excentricité  n'eat  la 
lême  ponr  aucune  planète;  il  en  réaulte  qu'il  n'y  a  point 
e  centre  unique;  que  tout  le  aystème  manque  de  liaiaon..' 
Tona  darona  donc  rejeter  le  aystème  de  Ptolémée»  conmia 
laiact  et  insuffisant.  Celui  de  Tycho  est  moins  défisctneuz; 
laia  font  ce  qu'il  a  de  bon  est  emprunté   du  ayatème  da 
Sopemic;  il  présente  une  absurdité  physique,  le  soleil  et  tout 
m  ecntége  de  planètes ,  dont  quelques-unes  aont  beaucoup 
iha  lonrdea  et  plus  grosses  que  la  terre  »  drculant  autour 
b  la  terre  »  qui  n'est  en  comparuson  qu'un  atome.  D'ail- 
Mia  les  ellipaes  de  Kepler  s'y  adaptent  moins  bien  qu'an 
fsCème  de  Copernic;  il  n'y  a  donc  qu'un  qrstème  pour  lea 
^leervatenrs  et  les  calculateurs,  et  nous  placerons  le  soleil 
(mobile  an  fojrer  de  toutes  lea  ellipaea  planétairea.   Noua 
TïïoiOB  bientôt  une  preuve  certaine  que  cet  arrangement  eat 
lanl 
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JRotation  des  planetoi. 

.  paraît  infiniment  probable  que  toutea  lea  planètea  ^ 

\  la  terre ,  ont   un   mouvement  de  rotation  aur  leaa 

'est  ce  qui  a  été  constaté  d*a|K>rd  pour  le  soleil ,  en- 

3ar  Jupiter  «  Maraet  Véni^,  plus  nourtUement  pouc 

Sa 


ce    r>a  W^*        .     ,     était  ••""  v,p-i  yisi"'*"  jtJf 


«  ''T"*^!.^;"!"  ""•  "'  ■"  «™  :j'  ™'  ^.  « 

i"  '•«..  d,  spi  .,  '  ""'  «lù-ez ..  "• 

3=.. 
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Voua  mesurez  la  dilTéreiice  da  dédinaiwii  cd  entra  le  ^oA 
du  soleil  et  U  tache; 

ar~Sd=iSc~cd, 

Sa     , 


t*«S'^T=-5. 


ST  =  - 


Soit  SE  réclipdqiie ,  QV  le  parallèle  i  l'éqnftteur  ;  Ton* 
conaaiisez  VSE  par  la  formvle 

tang  TSE  =  tasg  a*  cos  O  ; 

car  VSE  =  90°  —  PSE  =  complément  do  l'angle  que   bit 
l'écliptiqne  avec  le  cercle  de  déclinaison.  Von*  arez 

TSE  =  TSV  — VSE; 


n  VSE  est  plus  grand  qna  TSE ,  la  tacha  Mrs  a 
de  l'écliptique.  ?.  la  tache  était  au-dessons  de  l'équatcnr  SY, 
l'angle  TSE  serait  la  somme  des  deux  angles  et  non  Inr 
dilTérence  ;  dans  tous  les  cas ,  on  se  guidera  par  tina  figu*. 
8.  Abaissez  la  perpenâicolaire  Tp  sur  l'écliptiqne. 
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TCI  =  CT0  — (. 

Totn  aurez  «înri  le  nombre  des  degiis,  minutes  et  Moondea 
de  l'anj^le  C  ou  de  l'arc  observé  ST. 

I^  demi-diaintoe  du  soleit ,  qui  n'est  pour  nous  que  d» 
t&  en  dé  960*,  vMt  90^,  ni  du  centre  dn  «oleîijil  en  r^ 
mite  qn'nne  second»,  dont.  îi  est  impossible  de  s'assurer  du* 
fcbserration ,  rApond  sur  ta  globe  solaire  à  SSS*  environ,  on 
i  5'  38';  il  n'est  donc  pas  inposùble  do  se  tromper  de  10' 
or  an.  arc  héliocentriqne.  C'est  ce  qoi  ezplïqae  le  peu  d'io* 
cord  des  observations. 

10.  Quand  vons  avez  ainsi  l'hypotéasse  ST  en  parties  du 
gnnd  cercle  solaire;  vous  en  concluez  Tp  et  <Sp  (Gg.  ii€) 
en  parties  samblablbs .  t»  faisant- 

tangSyr=tangSTcosTSE      «t      stnT;r=:sinSTûnTSE. 

*  Tp  est  la  latitnde  héliocentriqne  de  la  tacbe,  Sp  est  la  dif- 
férence de  longitude  entre  la  tache'  et  la  terre  t}  on  a  ton- 
jour»  longjt.  t=  180*  +  O;  on  anra  donc  la  lùngitnde  hé- 
liocentriqne de  la  tache  =:i8o''4-0 — Sp,  n  la  tache  • 
passé  «prêt  le  csfttre  da  soleil,  et  180° +0+ S?)  ■*  ^1* 
a  passé  avant  le  centre. 

.  Nom  aurons  par  ce  moyen  autant  de  lon^todes  et  de 
I  béliocentiîqavs  de  la  tacbe  ^  qne  nous  aurons  d'ob- 
■crratioiia.  II  n'en  fiint  que  trcûs,  à  la  rigueur,  pour  résoudr* 
Is  pibbléne ,  mais  on  en  peut  employer  i  la  fois  un-nombr» 
■■^ft*' ,  qui  pourtant  passera  rarement  onze  ou  douze ,  i 
MOÏDS  qua  la  tache  ne  continua  d'ôtr»  vinbU  pendant  plu- 
wns  rérolurions  eonsécurives. 

On  a  donné  une  multitude  de  solutions  du  ce  problème  ;. 
Iss  plus-  simples  et  les  pins  ingénieuses  sont  celles  de  Aoscovicb, 
ds  Pézénas ,  et  surtout  celle  de  Cagnoli-;  mais  elles  n'ad- 
■uRent  que  trois  observations,  ce  qui  me  &it  préférer  la 
Bidiode  suivante  (fig.  ii8). 
19.  Soit  CPEMN  le  globe  solaire,  CL. le  demi-cercle  daat 
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le  y.3-i  di  îscliptique,  E  le  pôle  de  ce  cercle,  P  le  peTe 
b "r-val  ai  r-'a:;on  ,  \  le  nœnd  ucendant  de  l'équateur  NQ, 
T  l'ur.e  du  p'^iitiaiu  de  la  tache.  Le  triangle  PETdoDiie 

cOiPTr=co;ETcMPE+ïinET»nPEc08PET, 

siaD  =  sinACosI  +  cosAsinIcM(90°  +  NET) 

=  mdacosI  — CMAaialiinNET 

3x-inxcosI  — cosAsiniMnNL 

=  iiaAcoaI^co8\siaIaia(L^N). 

On  Tolt  que  D  =  T0=  go»  —  PT  eit  U  déclmaiioai 
la  tacbe  ou  <a  distance  à  l'équateur  NQ , 

que  PE  -=  distance  des  deux  pôles  =^  QM 

=:  QNM  inclin^soa  da  l'éqnatenr; 

qtie  A  =;  TL  =  ga"  —  ET  =  latitude  de  la  tacbe  on  «  <E»- 
iuncii  à  l'écliptique;  que  L  est  la  longitude  de  la  ndu> 
\  relie  du  noeud  ascendant;   on  connaît  L  et  X  par  ce  qii 
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Ainsi,  par  onsa  'obsemtioiu.d^alM  mena  tacha,  fii 

1.  X  =  +  ••014739  +  o.^gBSo  j^  —  o'.gaBo^  «, 
X  =  —  0.011088  +, o,6a3aa7^.-r-  0.78196a  s^ 
a;  =  —  o.o34oio  +.0.793165  y  —  p>6o8o55.  n, 
X  =  -—  o.o6a79a  -|-  o.9aoa4i^  -r*  0. 3861^93  z^ 
X  =  —  o.ogSiS*!  +  0.9SE4930  jf  ~  q,i457a5  «, 
X  =  —  o.i3o559  +  0.98733^1  +  0-ioo5a6  ^ 
X  =  —  o.i6aâi3  +  o.93aa6^^+  o«3aS368  ^ 
X  =  —  o.i85i48  +  0.80735a  j^  +  o«56ooi3  ^, 
X  =  —  o.aoo8a6  +  o.64a856  jr  +  0.739347  », 
X  =  —  o.ai4499  +  o.435oa8  jr  +  o.8745o6  », 
X  =3  -—  c.aaogèi  +  o.aoSoSa  y  -4-  0.99^16  s. 

obsenrations  jsont  tirées  d*iin  Mémoire   de  Lahode  ,' 

des  Scienc. ,  17761  pag.  464-  J*^  reetîfiéîes  calcids 

m  avait  faits  trop  négligemment ,  et  j*ai  tenu  compta 

-radiation,  qu'on  supposait  de  3'  il  y  a  ?ingt-cinq ans , 

e  j*ai  fait  ces  calculs.  Je  suis  loin  d*as8urer  qu'il  7  ait 

radiation  ou  couronne  lumineuse  qui  entoure  le  soleil 

js  fait  paraître  le  demi*diamètre  plat  grand  qu'il  n'est 

alité.    En  ce  cas  le  diamètre    augmenté   s'emploierait 

réduire  les  observations  d'ascension  droite  du  bord  ;  mais 

on  a  déterminé  la   dîsténce  géocentriqne  ST  de  la 

au  centre  du  soleil ,  pour  convertir  cet  «rc  en  arc  du 

solaire  et  trouver  l'angle  qu'il  soutend  au  centre ,  c'est 

oi'-diamètre  réel  qu'il  faut  employer. 

Je  réunis  en  une  somme ,  les  équations  At^  16,   27, 
19  juin;  je  prends  le  qtert  de  la  somme,  ce  qui  me 

— -o.iiai6i5  4-  o.956i9aa5jf  —  0.OS703179  %  (1)  ; 

nis  de  même  les  équations  des  aa  et  aS,  et   celle  du 
ont  je  change  les  signes  ;  j'obtiens  ainsi 

=:  — o.45oa59  +  o.aS843oy-f  Sa76344aft  (fl|);  • 
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cnGn  je  prcndf  le  quart  du^qoAtioiu  dci  l^a  l5«  aottSl} 

x  =  —  o.iC7768  +  o.7n6S5o_y  —  o.oaaSG^aS»  (3). 

Oo  voit  que  datu  les  éqnationi  (i)  et  ^  la  coeSdontdey 
est  fort  et  celui  de  £  trù-petit;  c'ot  la  contraira  dans  Féqu»- 
tiOD  (s).  Quant  à  x,  qui  a  totqoon  le  coefficiont  i ,  3£a- 
parait  dani  la  MHiatractioD.  De  l'éqnatii»  (a)  ja  retiudi» 
•uccessiTemeat  (i)  et  ^),  je  eontione  FéB^inaîion  et  fai 
N  =  a-'  ao"  45'  7',  1^7*  19'  â'-  -le  porta  ee>  valaon 
daiu  l«t  1 1  éqoaliou ,  j'eo  conclna  onze  foia  U  nlenr  da  O, 
«t  le  milieu  entra  tonte*  ait  —S'  96'  b^, 

i5.  Soit  l'  et  A*  la  longjtude  et  U  latitude  da  h  pw- 

mière  obaervation,  L*  at  >*  ediea  de  la  déniera,  A    at 

A    les   ascensions    droîtei  correspaBdantei,  c'aat-4-dira  ht 

angles  NPT  de  la  Ucbe  ,  on  lea  aies  NO  t 

•ur  l'équatenr. 

_cog>*cos(L'— Q)  _ 


CosA  = 


CDSD 


i-<9'<9'. 
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nb  Mfiaiit  «n  eeiqoiietioii  wfc  la  terre  su  bout  de  36>,553  » 
naii  alors  le  ploe  aoavent  elle  n'est  pas  visible  ;  mais  qaand 
Oe  reparut ,  si  on  Fobsenre  de  nouTean ,  on  peat  en  réunir 
■e  observations  aux  précédentes ,  et  chercher  les  élémens 
fiçrie  la  totalité  des  équations  de  condition  réunies  en  trois 
jnNipes* 

17.  Par  d'antres  comhbaisons  des  équations  ci-dessus ,  )*ai 
nmvi  des  élémens  peu  différons  et  que  voici  : 


rporad. 


j    ar'ao»45'  f 
8.1g. fit. 35 
S   a.ao.33.4o 
4  A.19.47-B5 


i.flo.  7.  4 


Inclinais. 


7.13.37 
7.16.33 

T-ag.  4 


ttmm 


7.19.03 


Déclin. 


5.a6.53 
S.ao.flo 
5.a6.i3 
5.19.3g 


05^0*1/ 


5.a3.i6 


R' 


a6>  4*  17 


monv.  diur.  i4%394 


;édnction  de  Féquateur  à  Técliptique  4*  o®^a353smn(A— Q)u 

On  ne  peut  compter  qu'a  quelques  minutes  près  sur   ces 

émens  j  la  raison  en  est  celle  que  nous  avons  donnée  (g). 

révolution  n'est  sûre  qu'à  quelques  heures  près ,  et  do 

s  les   élémens  c'est  le  plus  incertain.  Je  ne  me  suis  pas 

oé,  pour  l'avoir,  aux  combinaisons  A    et  A  ^  j'ai   em- 

é  successivement  toutes  les  combinaisons  possibles  ^  et  ce 

Itat  moyen  s'est  trouvé  de  s5^yOii54-  On  croit  commu- 

mt  qu'elle  est  plus  longue  de  10  ou  la*;  mais  pour  l'ad- 

"e ,  il  faudrait  supposer  une  erreur  de  a^  aa'  sur  le  mou- 

at  en  dix  jours;  l'erreur  de  l'observation  ne  peut  aller 

oin  ;  on  bien  il  faudrait  supposer  à  la  tache  un  mouvement 

!  I  dans  le  même  sens  que  le  mouvement  de  rotation  » 

-même  est  dirigé  dans  le  même  sens  qae  celui  de  la 

t  de  toutei  les  planètes. 


ii    m: 
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18.  Le  Bonid  de  l^etettr  1iblÉi»lr»::M^  «h  ^^«q*1  '  ^ 
quand  ja  texre  anra  oatte^  lbplpiadhi;^^M\fÊi^^^ 

eem  de  8*^  so%  ce  qm  «lieBfW»  U  îb^idléèbnMVA  f^ 
«sera  dans  le  nœud;  laimême  dwie^M'Iieft '«kr'^t^ 
ratitre  mmid;  le  plan  de  réqiMfHlrreolIfini^^^ 
une  ligne  droite  qni  fera  arec  réclifitîque  Idb  an^'Af^f*; 
les  pôles  seront  en  P  et  P' sor  le^b!QidlAidiaf|wj(B^À^iDne 
tache  qni  serait  dans  V&fp^tt^  .t|W|?fri^friHttl#>4ilief» 
centre  et  décrirait  une  ligne  droite  £Q  ;  une  taciw  qoi  att- 
rait une  dédinatson  AiydécririitlriôrdèTGLIiom^ 
est  rétrograde  ébmnie  celni  «de  Yénui*  et  dérlftecnfe  déis 
Itonrs  passageâ.  'En  décenuire'^''  les  '  isaches  "pVfSMMMt  .flnontsr 
ters  UpMp  boréal  de  l'éeÛptiqiièr  etf 'éft  cHés  dgiseMiéit 
Vers  le  pôM  anstral.  Ce  sont  lès  fems  ^phis  aVinlÉgtjuitjAr 
rjbservafiop.  •■;■•-;  -  ■^'    ■''^•^;  '^  \ 

19.  Daaé  toute  antre  eailoit|  le  p6le  étaîK-ft  P 
prolongez  EP  jusqu'à  9^^  menés  le  pttttd  'cttile  "^ 
^endiciliirb  i  PQ»  JjtL  -sot  •yéqjrttféuifk^  ia^  fifti'" 
fonjouit  ta  eentre-rV  Paas  W<tiang|e  «SFV^ 
EP=:7*^,  ET =90%  PET  différence  de  lon(ptnde  enHe 
la  terre  et  le  pôle  P;  nommez  E  cet  angle. 


8inTR  =  co8PT  =  8În7*»flo'co8(J  —  ii^ao) 

'  =  sin  7*  ao'  008(0—6*^  no*)=«in  /»  ao'cosCGH^  lo*). 

.  .  ■  *  .    *  .  *     .     ■  - 

Le  même  triangle  donne 

tangPTE  =  8inEtangPE=tang7*»j8În(0  + 6^  idOî 

ainsi  i  la  droite  du  cercle  de  latitude  TE  menez  une  ^  ^ 
=  idiam.  sinPT,  qui  fasse  Tanglc  PTE;  vous  aurez  le  Bea   ^ 
du  pôle  9  qui  sera  dans  lliémisphère  lisible    n  oosPT  «< 
positif,  et  dans   rhémiÀphère  invisible  si  cosPT  est  négrtf- 
Si  tangPTE  était  négative,  c'ést-à-dîre  si  (0+6'  io*)^ifc*, 
la  ligne  PT  serait  i  Isf  gaudie  du  cercle  de  latitude  TE. 

L^équateur  ÀRB  paraîtra  cfiQfmme  'un%  demi-ellipse  dont  b 
grand  axe  sera  AB  diamèti-e  ntiï  soleil  ;  le  Mémi-pétit  aze  ^ 
TR=idiamètrê © sin /*  ao' cos(0  *H 6:^  iâ^.  * 


V 
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Ln  t>ara]lèlea  seraient  des  ellipses  semblables.  L'ellipse  de 
r^qnatear  coupera  l'écliptique  en  un  point  N ,  tel  que 
NT=s:idiain.  8in(S—Q)^i  diamètre  sin  (G +  3'  lo")- 

TR  sera  l'éléTation  de  la  terre  sur  le  plan  de  l'équateor. 

Si  TR  est  négatif,  la  terre  sera  an-âessous  du  plan ,  l'ellipse 
sera  convexe  vers  le  nord. 

Le  triangle  PT6  donnerait  la  demi-durée  du  tems  que  Iei 
taches  emploieraient  à  traverser  l'hémisphère  vinble.  Or  ce 
triangle  donne 

CO8  TPfc  =  —  tang  D  tang  TU  ; 
c'est  l'équation  générale  de  l'arc  semi-diurne. 
Rotation  de  la  Lune. 

90.  La  rotation  de  la  lune  est  encore  plue  lente  qne  celle 
du  ideilj  elle  nons  offre  des  phénomènes  pins  singuliers. 
UaU  le*  taches  au  moins  sont  permanentes ,  ce  qui  donne 
1*  lacnlté  de  multiplier  indéfiniment  les  obaerrations. 

Soft  EPQR  (fig.  lai)  le  disque  apparent  de  la  lune ,  PR 
b  cercla  de  déclinaison  qui  la  traverse  par  le  centre  C,  EQ 
no  arc  parallèle  il'èqaateur,  Tune  tache;  les  difFérences  d'as- 
censioa  droite  et  de  déclinaison  Ct  et  tT,  l'angle  TCt  et 
l'arc  géocentrique  CT  »e  calculeront  comme  on  a  vu  pour  le 
wlw). 

On  calculera  l'arc  aéléaoceutrique  TCf,  c'est-à-dire  l'angle 
ms  lequel  il  serait  vu  du  centrede  la  lune,  par  les  formules 

j3;^  =  ™cx+c'T)  .t  eT'=(x+T'e)-x. 

On  connaîtra  PCT  =:  ()0'  —  TCt  ;  on  imaginera  le  cercle 
de  latitnde  00,  mené  du  centre  au  pôle  O  de  l'écliptique  j 
«a  calculera  l'angle  de  position  OCP  par  la  formule 


cos^/A 

OB  connaîtra  donc  OCT.  On  connaît  déjà  CT ,  qui  est  l'arc 
sélénocentrique ,  et  CO,  distance  apparente  de   la  Inné  au 
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pôle  de  réi%lifm.  c'eMHJiHdiiie  MEMrlée.de  k^^^f^^ 

Soit  A  U  Utîtodi  apparinte  =  9(fr*  CQf  go^ 

•era  la  dittanea  télfapejwtriqm'Ja  TobarTirtiar  ^'  BlU«i4a 

réclip^qoe;  pn.  calcmleim  .      ^  .  ^r'  .    -    ' 

coaOTsscotOCT«nCOnCT4-ooaGOeo»Ct';  ' 

-  ■  .      ■   .  •  ^  ■ 

OT  aaim  la diitanoe  ûm k  tacha  aa.pflla  da  Fi J^iHtpiaffPT 

k,  neatre  de  k  kne*  • 
Dans  ia  aême.  triangle  oa  • 

cotCOT  =  ^9?y(?''-aeiOCaatC; 

tUkV0 

■  ■  •  ■ 

COT  aam  l'angle  an  p6k  da  récfipdqiiè^  m  k  dgh— a 
de  lo^gitode  aéléoooèiitnqBe  entre  roInttfalaT  et  k  wèa  p 
entr»k  ki^gihide  appaiento  de  k  kn*^  a^pHnléa  4a  iftf» 
etk  taohaion.anmdoM  k  kagitnSe  «I  k' kdMlè  iM- 
nocentriqne  de  k  tadwj.  On  aonekraponr  chaîna 
lion  réqnttkm  comme  fmar  k  foMl  (ui)é.  Oé 
éfoatioQi  eH  tnHi  gvanpee»  et  JV»  déterakancke^ftpri^ 
connnee  de  k  même  manike,  i  kqnelle  on  ^erm-  hiirtf 
qu'il  faut  i^outer  une  petite  modification.  Mais  en  k  négli- 
geant d'abord ,  on  tronvera  cependant  dem  résnitats  entré- 
mement  remarquables.  Les  noeuds  de  Téquatenr  Inamre  oe»* 
cident  avec  les  nœuds  de  l'orbite  de  k  lune  snr  réclipdqae» 
et  la  durée  de  la  rotation  est  égale  i  celle  de  k  réfoklioa 
sidérale  de  k  lune.  Il  en  résulte  d'abord  que  noue  avons  eom* 
mis  une  erreur  en  supposant  le  nœud  immobile.  .L*é^ultioa 
sinD  =  8inAcosI-f-cosAsiiiIsîn(L— N>  n*est  eamete- qas 
pour  k  première  observation;  pour  toute  antre,  aniieods 
(L— N),  il£nit  mettre  L  — (N  +  ^)>  mais  dN  est  né- 
gatif; on  a  donc  L— (N— <{N)  =  L +<IN— N;  «iad  i 
chaque  kngitude  sélénocentrique  calculée  copmiie  ct-desmi» 
on  ajoutera  dN  mouvement  do  nœud  depuis  la  premiers  eb- 
servation;  alors  llnconnne  N  sera  la  position  dta  mmd  di 
l'équatenr  pour  le  jour  de  la  première  observation^  US  si 
d'environ  ST  pour  chaque  jour  d'mtervaUe  éconlé  depuis  ce  fom* 
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il.  On  a  trouvé  de  cette  manière ^^  que  l'équatear  lunaire 
:  incliné  de  i**43^irécliptiqne,  et  comme  Tinclinaison  de 
rbite  est  de  5^  9'  environ,  il  en  résulte  que  l'équateur 
l'orbite  sont  mutuellement  inclinés  de  3®  aG',  et  que  Téqua- 
ar  est  partout  entre  Torbite  et  Técliptique. 
as.  La  durée  de  la  rotation  est  de  117/  7^  43^S%  comme 
lie  du  mois  lunaire  (XIV.  84)*  La  lune  tourne  donc  sur  son 
Le  en  97  jours;  dans  ce  même  tems  elle  fait  36o®  autour 
I  la  terre  f  par  son  mouvement  moyen.  On  conclut  que  si 
lune  tournait  uniformément  dans  l'écliptique,   elle  nous 
Outrerait  toujours  exactement  la  même  face.  Car  la  terre 
nne  tache  qui  seraient  vues  du  centre  de  la  lune  sur  un 
lème  rayon  visuel  et  en  conjonction ,  y  resteraient  perpé«- 
lellement ,  sans  pouvoir  se  séparer,  puisque  le  mouvement 
ft  pour  l'une  comme  pour  Tautre  de  36o°  en  97/  7*  4^  3'. 
iédproquement  le  centre  de  la  lune  et  la  tache  seraient  tou- 
wn  anr  le  même  rayon  visuel ,  la  tache  paraîtrait  immobile 
D  centre  de  la  lune,  et  la  terre,  pour  l'habitant  de  la  lune 
lacé  sur  cette  tache,  paraîtrait  toujours  an  zénit  et  ferait^ 
imme  ce  zénit ,  le  tour  du  ciel  en  ny  jours. 
fiS.  Les  anciens  avaient  remarqué  que  la  lune  nous  présente 
qonra  le  même  hémisphère;  il  est  vrai  que  quelques  phi- 
bphes  la  regardaient  comme  un  miroir  qui  ne  faisait  que 
léchir  les  objets  terrestres;  d'autres  faisaient  de  la  lune 
I  terre  qui  a   ses  vallées   et    ses  montagnes  ;  d'autres  y 
aient  un  visage  toujours  le  même ,  et   comme  cette  idée 
t  conservée  dans  le  peuple ,  il  en  résulte  qu'on  a  toujours 
xieé  tacitement  que  la  lune  tournait  autour  d'elle-même 
ay  jours. 

(.  Mais  la  lune  ne  tourne  pas  autour  de   la  terre  d'un 

vement  uniforme  ;  elle  s'élève  ou  s'abaisse  de  5**  au-dessus 

ii^essous  de  Técliptique  ;  il  en  résulte  que  la  tache ,  qui 

parut  au  centre  de  la  lune   quand  la  lune    est  dans 

Clique  y  doit  paraître  au-dessus  du  centre  quand  la  lati- 

est  australe,  et  au-dessous  quand  la  latitude  est  boréale; 

loit  paraître  à  l'orient  du  centre  quand  la  lune  est  plus 
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avancée  en  longitude  qu'elle  ne  lu  serait  par  son  mnorement 
moyen;  elle  doit  paraître  à  l'occident  du  centre  dans  le  ex* 
contraire.  Cet  variations  de  quelques  degrés  sont  peu  de 
cho^e  sur  le  diiqiie  lunaire  ,  où  16'  vues  de  la  terre  répoutUat 
Â  gc°  vues  du  centre  de  la  lune.  Une  tacbe  qui  at  au  centre 
ne  peut  avoir  un  petit  déplacement  sans  que  les  tachci  qvi 
s<int  aux  borda  du  disque  n'éprouvent  un  déplaccmeot  pareil 
et  égal,  s'il  £lait  vu  du  centre  de  la  lune.  Il  eera  Bioindio 
pour  un  habitant  de  la  terre,  parce  qu'il  sera  vu  oblique- 
ment; mais  il  sera  plu 9  aisé  à  remarquer ,  car  une  tache  qvi 
ttait  tout-i-fait  sur  le  bord  pourra  cesser  d'être  vinble  ,  «t 
iiiiË  tache  invisible  pourra  se  montrer  pendant  quelqaas  joitrt. 
Ces  phénoniÈnca  sont  désignés  sous  le  nom  de  HbratÙM, 
balancement.  On  distingue  la  libratîon  en  longitude  ,  en  Uf- 
titude,  en  ascension  droite  ,  en  décliiiaiioa  ;  la  paraltixe  pco- 
duit  ausfi  des  variations  diurnes  dans  toutes  ces  libratiooi; 
mais  nous  nous  contentons  d'indiquer  ces  phénomène*,  qui 
ne  peuvent  plus  avoir  un  grand  iatérét  quand  la  caOM  en 
est  démontrée. 

a5.  UéveliusabeaucanuobserrécnDl 
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Ia  lane  a  des  montagnea  plus  hautes  à  proportion  qus 
ceU«  de  la  terre  ;  M.  Schroëter  en  a  mesuré  la  hauteur  par 
des  moyens  doat  on  ne  doit  pas  attendre  une  extrême  pré— 
ciiioD.  Voyez  la  carte  qu'il  ea  a  donnée  au  tome  second  de 
sa  Sélénographie.  La  plus  hante  de  ces  montagnes  approche 
de  4000  toises.  On  y  voit  aussi  celles  de  Mercure ,  qui  ont 
jusqu'à  plus  de  8000  toises,  et  celles  de  Vénus,  dont  la  plus 
haute  pane  17000  toises. 

07.  n  noua  reste  à  exposer  la  cause  physique  qui  déter- 
mine la  Inné  k  nous  montrer  toujours  une  même  Face.  Il  faut 
voir  pour  cela  le  beau  Mémoire  de  M.  Lagrange.  Il  nous 
aaffira  de  dire  ict  qu'en  vertu  de  l'attraction  la  lune  a  dû 
a'aloDger  vers  la  terre ,  de  manière  que  son  globe ,  en  le 
■opposant  primitivement  rond  et  fluide ,  a  dû  prendre  la  forme 
d'un  ellipsoïde  îrrégulier,  a'alonger  dans  lei  deux  sens  oppo- 
iéa,  maia  quatre  fois  plu)  du  côté  tourné  vers  la  terre  que 
de  l'autre  cdié,  et  qu'ainsi  l'un  dea  deux  hémisphères,  de- 
venu plus  lonrd  que  l'autre,  doit,  par  cet  excès  de  poids, 
retomber  toujours  vers  la  terre.  On  a  quelque  raison  de  croire 
qu'il  en  est  de  même  de  tous  les  satellites,  et  que  toujours 
ils  montrent  la  même  face  â  leur  planète  principale. 

aS.  La  terre  est  pour  les  habitons  de  la  lune  une  espèc* 
de  lune  bien  plus  grande  et  qui  n'est  visible  que  pour  une 
moitié  de  la  lune.  Seulement  la  terra  doit  s'élever  de  tema 
en  tems  de  quelques  degrés  sur  l'horizon  des  taches  que  la 
lîbration  nous  découvre. 

Gngori  s'est  donné  la  peine  d'exposer  en  détail  tous  les 
pbénoBiènea  de  la  terre  pour  les  habitana  de  la  lune;  maïs 
V  die  en  a,  l'Astronomie  doit  Être  pour  eux  bien  plua  com- 
pliquée que  pour  non».  Sans  donte  ila  auront  commencé  par 
Mcroire  immobiles  au  centre  de  l'univers -,  ils  auront  fait 
tamMT.Ie  soleil  en  39 -jours,  et  la  terre  en  37^.  Il  a  dû 
itre  pour  eux  fort  pénible  de  s'élever  i  l'idée  que  la  terra 
•tt  le  centre  de  leurs  mouvemens,  et  que  le  soleil  est  celui 
dis  mouvemens  de  la  terre  et  des  planètes.  Si  le  système  de 
Copernic  a  trouvé  A  long-tems  des  incrédules,  s'il  n'est  uni- 
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^mellmeiit  adopté  qiM  dayit  ciot  «Bt,-QO'pHt  «ratot  fa*l 


19.  !,••  méthodit  ■ipuiiii  iMiiniM<  poar  wàii  il»  |h* 

ûb  nnui^pur  inr  ton  cBiqm  ■■  pdtit' 
qo*<ta'  «B.  pAt  innm  «f  ««mmr  Ip 
IkÉoiM'iait  toBf»Bi»k  inlnl  ûè  â  prli,  fÉ't  |»é4  Mme 
vatisoii  iMdt  oonuBMioéa  t^OM  b  MmébÊt*  ûê,  lft«  tfUsIlMft  Iit 
kvtrdn  tolail  fefOMdr  ih  nalamiffi ,'  il  if'irfim  ïijf 
tfiMifVfiit  U  mAm  k  ktodivÉhr^  oa  diaMMitiii'ilFfilk<4É 
d«  iiiouf— it  obMTfé  «t  Wtfcritah  wwiiWMitv  ^^fj 
fiMt  fflàgHMBtar  dTiiM  ob /flsMvs  «taoôdBkikaHt  lli%A 

ctsfiBBBDiiiSy  jn*  vcnnMoriiK  psrfiav  A< 

«t  dat  ■MBttgwnaH  «  «éMm  «addatainri  ^ 

qM  k  ^nittra  Ml  da  6f;ifia  iMia.  |ilaiidn  lÉ^jftj  ; 

aplatiwaaant  iaiuibk»:ifaa  WBaM^pHay^aaÉrftifiiliil^ 
Am  pbta  smidat  qàâ  dn^iYéBAsattmr'teiMvtlipië^'^ 
pluB  hantes  sont,  comma  dans  cas  daax  pbàèlaa^  ihain 
dam  rbémifphère  aiutral;  ^a  rangea  da  Téqurtaor  «nra^rar- 
bîta  est  très-consîdinUa;  qne  k  difPécaaoa  daa  {aomatdM 
aaîaona  y  doit  êtra  faiaa  pins  granda  que  ma  k  tan;  qûê 
•on  atfflofphàrê  »  comma  celk  da  Vinnai  att  anas  daMa; 
enfin  qne  k  rotation  est  de  n4^  S'  3o'. 

3o.  La  rotation  daYémis  est  encore  fort  dilfioik  à  obisnw» 
Cassini  I**  Tavait  tronrée  de  s3^  et  qnelqnes  miniitas  ;  fl  daa- 
naît  tB""  d'indinaison  à  Téqnateur.  Yéma  étant  didialnma, 
il  avait  aperça  nn  point  dont  k  route  étwt  praiqaa  panBiis 
à  k  limite  de  k  kibière  et  de  Tombre. 

Bknchini  croyait  k  rotation  de  Sk4f  8^  (HéspÊfi  al 
nova  phœnomena).  Caasim  II  fit  remarquer  qm  laa 
tiens  de  Bianchini  s'expliquaient  en  supposant  ma 
de  si3^  ai',   au  lien  que  k  rotation,  de  n^^  8^  ne  poaiaft 
expUquer  les  obseryations  de  Cassini  I*'.  M.  Schroëter  a  Uçté 

.    al* 


— •  *«  notation  de  jL»    ^'**'*'«'«Mt  i  "«'''Ptiçue, 

'^•^S-^'a^.^/f'r,  «t  fe   théorie  de  M  ?"•  ^'««Par 
X- .   "V^ienr,  auquel  «II..  *"*  iande*  *..' 

,   ®<^»'«vaitp„oW    ?  *^ '*'» P^«n, fort 

«croit  de  ,o*  et  °     ,     '^'•otalionj^e, 

«  PM  ceJni  d.  ri        ^'""  9»e  Je    nJ    ^'**^«»nent  -L . 
^-  Ce  qui  di-,„,  '^  '"'  «t  incliné 

-e^noua^re^î;^---  — 'un^^LCt^T^'- 
fort  pen  pré,  dan.  1       ,    '""■"*  «  ««MteHi»  "^'■*  «" 

«e  'ensiblem";;.  /  '*P*'^'»«  «telli^,  ".'t  ?      ""'  ""«'^e 
5»  Urai,u,  TZ' Tn-""'^'"^'">''  ea7  dl     ''"^  ^ui  s'ea 

'-•  Ç"««u  i.«;^,fc-/rrh«'  atu7„  ':^^ 
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mais  il  est  douteux  qu'on  puisse  jamais  robsenrer.  Nous  ea 
dirons  autant  des  quatre  petites  planètes. 

36.  Pour  trouyet  en  tout  tetils  la  position  du  pôle  et  celle 
de  réquateur,  soit  (B'g.  lâa)  P  le  pôle  Û9  rotatioo ,  O  ce- 
lui de  récliptique  ;  calcclez  la  longitude  géocentriqm  de  la 
planète,  ajoutez-y  iSo*,  vous  aurez  la  longîtiuk planétioen- 
trique  de  la  terre  =  G  ;  soit  g  la  latitude  giocentiique  de 
la  planète  y  — g  sera  la  latitude  planéiicentfiqae.  Soit  T 
le  lieu  planéticentriqùe  de  la  terre , 

•inTV=co8FT=  —  cosi  siDg4-sinIcosgsiii(û — Û). 

TV  sera  l'élévation  de  la  teite  sur  le  plan  de  Véquateur , 
et  elle  déterminera  rouyerturé  deTellipse.  Quand  cette  ourer- 
ture  est  la  plus  grande',  TV  =  I  > 


et 


sin  I  ^ainl  coftg'sin(G— -  Q)  — coslaing, 
1  =cosg'Bin(G^— Q)— -singcotl^ 

.    r^       ^x        i+sinjfcotl 
flin  (G  —  Q)  as  --^I C — —. 


37.  Si  Tanneaû  de  Saturne  est  dans  le  plan  de  aca  Equa- 
teur,  nous    aurons  tous   les  phénomènes  de    Tanoeau  ,  en 
mettant   dans   cette  formule,  pour  I  et   Q,   les  quantité; 
trouvées  pour  cet  équateur.  Si  le  plan  de  Tannean  diffère  éi 
celui  de  Téquateur,  il  faudra  mettre  d'autres  nombres;  mai 
la  formule  sera  encore  la  même  et  servira  à  déteimmer  ce 
nombres. 

Soit  TV  =  E ,  N  la  longitude  du  nœud  , 

sin  £  =  sin  I  cosg  sin  (G — N)  —  cos  I  sin  g*. 

Soit  £  =  o ,  c'est-à-dire  que  la  terre  se  trouve  pour  k  m 
ment  dans  le  plan  de  Tanneau  ;  nous  aurons 

sin  I  cosg-sin  (G — N)  =  cos I  sing,  ou  sin  (G — N)  =  cotltan/ 

Dans  ce  cas  nous  verrons  l'anneau  par  son  épaisseur,  «♦ 
cette  épaisseur  est  peu  considérable,  l'anneau  pourri  cti 
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iVétrc  vi&ible  ;  Saturne  paraîtra  rond  comme  les  autres  pla- 
nètes ,  et  c*eflt  ce  qu*oa  observe  deux  fois  à  chaque  révolu- 
lution  de  Saturne,  c*est-à-dire  tous  les  quinze  ans;  l'anneau 
se  se  distingue  alors  qu*au  moyen  de  grands  télescopes  «  tels 
que  ceux  de  Herschel. 

38.  L*anneau  peut  encore  disparaître  pour  une  autre  cause , 
c*eat  quand  le  soleil  se  trouye  dans  le  plan  de  l'anneau ,  car 
alors  il  n'en  éclaire  que  l'épaisseur;  les  surfaces  planes  de 
l'anneau  ne  recevant  plus  aucun  rayon  du  soleil ,  l'anneau 
est  invisible.  L'élévation  du  soleil  sur  la  surface  de  l'anneau 
est  alors  =  o.  Soit  s  l'élévation  du  soleil  sur  la  surface  de 
l'anneau ,  H  et  A  la  longitude  et  la  latitude  héliocentriques 
de  Saturne  ;  nous  aurons ,  comme  pour  la  terre , 

8ins=sinIcosft8in(H— N)— cosIsinA  et  8in(H — ^N)=colItangft. 

Cette  équation  n'est  vraie  que  pour  le  centre  du  soleil  -,  mais 

si  le  centre  du  soleil  est  dans  le  plan,  s  sera  le  demi-dia- 

û6o' 
mètre  vu  de  Saturne ,  s  =3—1-  =  loo'  =  l' Ao";  les  rayons 

âolaires  tombant  sur  le  plan  de  l'anneau  avec  une  inclinaisoR 
ai  petite ,  glisseront  sur  l'anneau  et  ne  nous  seront  pas  ré- 
fléchis. Il  se  pourrait  même  que  l'anneau  disparût  avant  que 
le  caotre  du  soleil  fût  arrivé  dans  le  plan  de  l'anneau.  Nous 
fejons  abstraction  du  demi-diamètre  du  soleil  et  de  l'épais- 
eenr  de  l'anneau;  il  est  prouvé  que  Terreur  est  insensible. 

39.  TanX  que  £  et  s,  déterminés  par  les  formules  précé- 
dentes, seront  de  xuême  signe ,  la  terre  verra  la  surface  éclairée, 
l'annean  «era  visible.  Tant  que  £  et  s  seront  de  signe  dilTé- 
rentf  l'anneau  tournera  une  face  vers  le  soleil  et  l'autre  vers 
la  terre  »  il  sera  invisible  ;  mais  cette  différence  de  signe 
durera  peu  ^  par  la  raison  que  les  différences  entre  H  et  G 
n'iront  jamais  à  5^,  qui  sont  le  mouvement  de  Saturne  pour 
dnq  mois.  C'est  dans  cet  intervalle  qu'on  doit  attendre  les 
disparitions  et  réapparitions,  quand  Saturne  sera  voisin  de 
l'un  de  ses  nœuds;  quinze  ans  après  on  aura  des  phéno- 
ttèneo  semblables  dans  Tautre  nœud. 

5i  •• 
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4o.  II  n'y  aura  communémeiit  qu'une  disparition  et  nn» 
rL-appacitian  à  <:liacun  des  noeuds;  mais  si  la  première  dis- 
parition arrive  un  peu  ayaut  la  station ,  la  rétrogradation 
ramènera  bientôt  Saturne  à  la  distance  (G — N),  qui  fer» 
que  le  plan  de  l'anneau  passera  de  nouveau  par  la  terre  ; 
(G  —  N)  venant  encore  à  diminuer ,  l'anneau  repariUtra.  Le 
plan  de  l'anne.iu  passant  peu  après  par  le  soleil,  la  £aca 
éclairée  changera;  l'anneau  disparaîtra  de  nouvMn,  jnaqu'i 
ce  que  la  [ilanéte  étant  rederenue  directe  ,  le  plan  passera 
de  nouveau  par  la  terre,  après  quoi  la  face  éclairée  tera  vi- 
sible pendant  i5  ans.  Quand  l'anneau  est  invisible,  on  ea 
aperçoit  souvent  l'ombre  qui  se  projette  sur  le  diaque  de 
Saturne. 

41  ■  L'anneau  paraîtra  comme  une  ellipse.  Soit  a  le  rf^on 
de  l'anneau  et  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse,  b  le  deoii- 

petit  axe;   è  =  osinE,  d'où  sinE:=-. 

Si  E  est  une  quantité  positive ,  nous  verrons  U  £ice  borëlle 
ds  l'anneau;  la  demi-ellipse  visible  serSau-desaons  du  centre 
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{daoète.  Supposez  q"  pour  le  rayon  de  Saturne,  le  rayon 
extérieur  de  Tanneau  sera  de  ai^^  le  rayon  intérieur  de  iS"  seu- 
lement j  l'intervalle  de  6*,  ainsi  que  la  largeur  de  Tanneau. 
Si  Tépaisseur  était  d'environ  i'',  l'épaisiseur  de  l'anneau  serait 
égale  au  rayon  de  la  tçrre ,  car  ce  rayon  qui ,  du  soleil ,  est 
vu  sous  un  angle  d'environ  2"%  Qe  serait  vu  de  Saturne  que 
sous  un  angle  de  1". 

Short  avait  cru  que  l'anneau  était  quadruple  »  c'est-à-dire 
composé  de  quatre  anneaux  difFérens  situés  dans  un  même 
plan.  Cassini  n'y  yoyait  que  deux  anneaux  séparés  par  une 
raie  noire  imperceptible.  Herschel  est  de  cette  opinion. 

44"  Quand  l'anneau  disparaît,  il  n'est  vu  dans  les  plus  forts 
télescopes  que  comme  un  fil  très-délié  qui  traverserait  et  dé- 
borderait de  la"  de  chaque  côté  le  corps  de  la  planète,  les 
fatellites  qui  circulent  dans  le  plan  de  cet  anneau  ont  paru 
i  Herschel  comme  des  grains  de  chapelet.  C'est  dans  cette 
circonstance  favorable  qu'il  a  découvert  deux  satellites ,  qu'on 
M  jeut  guères  voir  que  dans  ce  tems ,  parce  qu'ils  s'écartent 
trop  peu  de  l'anneau  pour  être  aperçus  tant  que  l'anneau  est 

vîsQde. 

4Su  L'ellipse  de  l'anneau  s'élargit  i  mesure  que  la  terre 
s'élève  sur  le  plan  ,  puisque  &  =  a8in£  (40i  lorsque. . . . 
b  =  asin  £  =  -^  diamètre  de  Saturne ,  on  voit  les  bords  de 
l'anneau  coïncider  avec  ceux  du  disque^  mais  l'un  en  avant, 
Tautre  en  arrière;  c'est  ce  qui  aura  lieu  quand  on  aura.. . . 
^  £  =  ^  =  ^  =  sin  aS"*  aa'  ;  si  b  augmente  encore ,  l'anneau 
débordera  des  deux  côtés  ;  tant  que  ce  phénomène  aura  lieu , 
on  pourra  mesurer  les  deux  axes  de  l'anneau ,  et  l'on  con- 
naîtra sinE=-  =  sinIcosgsin(G— N)  — coslsing^. 

Soit  (G — ^N)=90*;  -=:sinE=sînIco8g^cosIsing=sîn(I-.g'). 

On  aura  donc  E  =  I-^g,  ou  E=:l4*g,  si  la  latitude  était 
«ustrale. 
Si  (G— N)  =  --9o% 

-=3sinE=— flinicosg— C08l8inff=— siû(I+f); 
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mais  la  posilion  des  nœuds  de  l'tqoateur  et  de  Torbile  ^ 
Satnrnc  ne  permettent  janiaiB  qne  E  surpasse  ni  même  égala 
l'incHnaJstin  I  ;  Il  faut  toujours  combiner  plusieurs  otnerTatioiu 
pour  déterminer  le»   inconmies. 

•^S.  On  peut  les  détermi&er  tnutes  à  )a  fois  par  tes  disp»* 
ritions  et  les  réapparitions ,  puisqu'il  suBtt  de  troi»  ou  quatre 
observations  ',  mais  si  nous  supposons  E  et  «  nullps  dans  c« 
phinoiuènes,  il  ne  restera  que  deux  iccontiues  ,  il  Minn  (t* 
deux  observations. 

Ainsi,  par  des  observations  de  M.  Flangergneï,  fai  irosTé 
N  =  n-^  17"  5i',  1=35»  »8'  et  E  — 3'  3".  L'aiiMati  àltp»- 
raîtrait  donc  quand  l'élÉTation  de  la  terre  serait  rêdatie  43*. 
tti  supposant  E=o,  j'ai  trouvé  N^u' i7»i(S'-ef  l=sK"  iS"; 
on  peut  donc  négliger  E, 

Les  observations  étaient  de  1789;  ta  tert-e  paMtîti  tt&n 
distraie  de  lanneau  ,  doQt  la  partie  visible  était  aD-deMcB 
de  i'écliptique. 

/{j.  Pour  prédire  les  dïspaiitions  qnt  dép«iideitt  du  toWII , 
dans  l'équation  sio^H — N  ) -=  oot  IlCnsA. 
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on  ne  peut  élimiDer  g  lans  introduire  les  distances  qui  sont 
bien  plus  variables.  Mais  comme  g  est  toujours  d'un  petit 
nombre  de  degrés ,  on  peut  faire  du  second  membre  une  pe- 
tite table  fort  cotomode ,  qui  donne  la  valeur  de  sin  (G—  N} 
pour  tontes  les  valeurs  de  g.  Quand  G  approche  d'çtre  égale 
i  N,  on  voit  dans  une  Ëphâméride  quelle  est  la  valeur  de  g} 
iion  la  table  donne  (G— N)  d'ane  mauière  fort  approchée; 
on  en  déduit  G ,  avec  laquelle  on  cherche  de  nogvç^u  g 
dans  VÉphéméride ,  et  (G — N)  dans  la  table.  On  recommença 
avec  cette  nouvelle  valeur  de  G,  et  après  deux  ou  trois  es- 
sais, OD  a  la  véritable  valeur  de  G,  qui  donne  en£q  le  jour 
de  la  diaparition. 

YoOà  tout  ce  qu'il  faut  ponr  se  préparer  à  l'observation , 
maïs  l'observation  est  fort  incertaine;  elle  dépend  de  la  pu- 
reté de  l'air,  de  la  vue  de  l'olMervatenr  et  de  la  force  de 
son  télescope  ;  aussi  voyons-nous  que  les  astronomes  ont  dif- 
féré entr'eux,  de  plusieurs  jours,  sur  les  instans  des  diiTéreus 
phénomènes.  Il  en  résulte  plusieurs  degrés  d'incertitude  sur 
rinclinaisen  ,  que  par  un  milieu  je  trouve  de  3i°  56'j  les 
nœuds  paraissent  moins  incertains,  je  trouva  5^  16'  et  ii'''  16"; 
ea  &*"  16°  la  terre  passe  à  la  £ace  boréale  ,  en  11-''  i£°  elle 
passe  k  la  face  australe. 
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De  ^aberration  de  la  lumière  et  de  la  parallaxe 

armuelle  des  étoiles. 

1 ,  CiN  calculant  dans  les  éclipses.  L'instant  de  la  disparition 
«ft  «loi  de  ]a  réapparition  du  soleil  ou  des  étoiles,  nous 
•voas  supposé  que  les  corps  lumineux  envoyaient  à  chaque 
instant,  et  dans  toutes  les  directions,  des  rayons  composés 
d'nac  lottle  d'Atonui  ou  corpuscules  de  Inmière  q^  se  suivent 
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à  la  lîte  et  se  succèdent  san»  aiicuue  interriiplîon ,  •  tarnîm 
qu'un  corps  opaque  ne  les  vienne  arrêter  par  son  interposi- 
tion ,  et  nous  avons  calculé  comme  si ,  au  momeal  mima 
de  l'interposition,  nous  devions  cesser  do  Toir ,  et  comme 
si  ,  à  l'instant  où  l'inlerpogilion  a  cessé,  la  lumière  devait 
tout  aoEsilôt  frapper  notre  sil  de  nouveau.  C'était  «opposer 
à  la  lumière  une  vitesse  infinie  et  une  transmUsioa  tnt— 
tantanée.  Nous  savons  en  effet  que  la  lumière  se  propage 
avec  une  rapidité  surprenante;  c'est  ce  qui  nous  est  prouve 
par  un  canon  tiré  à  une  distance  de  plusieurs  lieues  et  dont 
le  bruit  ne  nous  frappe  que  long-tema  après  la  hiiaière. 
Outre  les  expériences  faites  par  l'Académie  ,  nous  «von*  deux 
observations  de  La  Caille  ,  qui  prouvent  qu'à  U  distance  dff 
i7i''",35,  le  son  arrive  i'  après  la  lumière;  d'où  l'on  con- 
clut que  la  vitesse  du  son  est  de  171''" ,35  pour  i',  en  mp- 
posant  que  la  lumière  a  une  vitesse  inllniment  plui  gnmàa 
que  celle  du  son.  Mais  si  la  lumière  n'emploie  qu'un  tenu 
toul-à-fait  inappréciable  à  décrire  171,55;  «i  elle  r* emplois 
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seconda  plus  tard  qu'elle  ne  commença  réellement;  par  la 
même  raison ,  nous  la  verrons  finir  une  seconde  trop  tard; 
la  durée  dé  l'éclipsé  n'en  sera  pas  affectée  ;  pendant  une  se* 
conde  de  tenus,  la  lune  décrit  environ  o^,5  de  degré;  la  lon- 
gitude de  la  lune ,  conclue  de  l'éclipsé ,  sera  trop  faible  d'une 
demi-seconde  ;  mais  l'erreur  se  trouvera  dans  toutes  les  ob- 
servations que  nous  pourrons  faire;  nous  n'aurons  aucun 
moyen  pour  la  reconnidtre;  nos  tables  représenteront  nos 
observations,  une  erreur  constants  est  comme  nulle  ,  nous 
ne  pouvons  ni  la  constater,  ni  la  corriger.  Mais  est-il  vrai 
qu'elle  soit  constante?  non;  elle  s'est  manifestée,  et  voici 
comment  :  ce  sont  les  satellites  de  Jupiter  qui  l'ont  fait  soup-> 
çonner ,  et  qui  ensuite  ont  servi  k  donner  la  première  mesure 
de  la  vitesse  de  la  lumière  (Bg.  laS). 

Jupiter ,  éclairé  par  le  soleil  comme  la  terre  »  doit  comme 
die  projeter  derrière  lui  une  ombre  d'une  forme  conique.  Un 
satellite  a  entrant  dans  ce  cône ,  doit  s'éclipser  et  cesser  d'être 
vinUe  pour  la  terre  placée  en  T.  L'observation  de  ces  éclipses 
a  servi  pour  dresser  des  tables  de  leurs  monvemens.  Ces  tables» 
dressées  sur  la  totalité  des  observations ,  donnaient  assez  bien 
les  tcms  des  immersions  et  des  émersions  du  satellite ,  quand 
la  terre  se  trouvait  en  T  dans  les  quadratures  et  dans  ses 
distances  moyennes  au  satellite.  Mais  la  terre  se  trouvait-elle 
en  A ,  l'immersion  arrivait  de  8^  environ  plus  tôt  que  par  le 
calcul;  la  terre  était-elle  enB,  l'immersion  arrivait  plus  tard 
de  S'.  Pour  expliquer  certe  irrégularité ,  Romer  imagina  que 
la  lumière  pourrait  bien  employer  16'  à  venir  de  A  en  B , 
et  que  par  conséquent  il  lui  fallait  environ  8'  pour  venir  du 
soleil  à  la  terre.  La  lumière  ferait  donc  environ  4o  millions 
de  lieues  de  sooo  toises  en  8',  ou  5  millions  de  lieues  par  minute. 

3.  Cette  explication,  aussi  simple  que  curieuse,  fut  ce- 
pendant re jetée  ou  négligée.  Elle  servait  à  corriger  les  tables 
du  premier  satellite  ;  on  conclut  avec  raison  que  cette  cor- 
rection devait  être  commune  aux  trois  autres  satellites;  mais 
la  théorie  de  ces  satellites  était  trop  peu  avancée;  cette 
erreur  de  8'  en  plus  ou  en  moins,  disparaissait  parmi  des 
erreurs  plua  considérables ,  on  n'y  songeait  plus. 


^o  ASTRONOMIE. 

1^.  Cependant  d'autres  inÉgulorités  se  mattlfeitaieBl.  Ptcvd, 
qui  te  premier,  de  concert  avec  Auzout.  avait  appliqué  lu 
lunette»  aux  quartï-de-cercle ,  observa  U  polaire  daoa  toiM 
les  tems  de  l'aimée  ,  de  jour  comnia  de  nuit.  11  troura  àioa 
les  distances  zénîtales  de  celte  étoile  des  variatioua  de  jftit 
de  4°"i  1")'  "<^  V^^  expliquer.  Flaoïâteed,  qui  rccooDUt  Cts 
anomalies,  voulut  les  attribuer  à  la  parallaxe;  Cuaûilliild^ 
montra  que  la  parallaxe  aurait  une  marche  toute  dilTêrente. 
Bradley  reprit  cette  recherche  importante.  Il  plaça  du»  U 
méridien  un  secteur  de  la  pieds  de  rayon ,  avec  lequel  il  ol>- 
scTva  assidûment  les  étoiles  qui  passaient  à  une  dislaocM!  pep 
considérable  du  xénit.  Co  choix  était  motivé  par  la  DcceuitJ 
de  se  niertre  à  l'abri  de  l' inconstance  dea  réfractioiu.  Bradlejr 
reconnut  que  ces  inégalités  étaient  aunueilen,  et  que,  revtiiaiit 
les  mêmes  tou»  les  ans  et  dans  les  mËaie^  circon»( jnc« ,  ello 
devaient  dépendre  du  mouvement  du  soleil  ou  plutôt  dn  U 
terre-  il  les  expliqua  fort  ingénieu sèment  par  le  taoBVfflDesI 
de  la  liimtèrs  combiné  avec  celui  de  la  terre.  Son  i 
ttou  e«t  une  conséquence  mathématique  «t  Tigoureiiaeci 


I  oxpltck-    l 
it  àt  deui    1 
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SnppoioiU  qne  la  terre  ait  nu  mouvement ,  et  que  la  vîtesse 
de  ce  mouvement  eoît  comparable  i  celle  de  la  lumière; 
■i  la  vitesse  de  la  terre  est  représentée  parla  droite  Tt  (  (ïg.  1  sS  ), 
et  que  la  vitesse  de  la  lumière  le  soit  par  la  droite  Af ,  voici  ce 
qui  doit  arriver. 

Le  globule  Inmineux  viendra  avec  une  vitesse  AT  frapper 
ToEil ,  et  l'oeil  viendra  avec  une  vitesse  tT  choquer  le  globule. 
Le  premier  choc  Ferait  voir  l'étoile  sur  TA  ;  le  second ,  s'i^ 
étut  Mul,  la  ferait  voir  sur  TC ,  car  l'observateur  venant  de 
t  en  T,  est  affecté  comme  si  la  lumière  venait  avec  la  mèma 
Hftawa  de  C  eu  T;  il  doit  en  résulter  ,  suivant  les  lois  de 
h  eompositîon  des  forces ,  une  sensation  mixte ,  suivant  la 
Atonale  TB'du  parallélogramme  ABCT  ;  ainsi  l'étoile  pa- 
raîtra eu  S ,  et  sa  position  apparente  B  fera  avec  la  positioa 
Tielle  A  l'angle  ATB,  et 

__  AB  TC  vitesse  de  la  terre 

*  AT       TA       vitesse  de  la  lumière  ' 

ainn  l'étoile  sera  portée  en  a  nt  d'une  quantité  ATB ,  dam 
le  Mni  et  dans  le  plan  où  la  terr>;  se  meut  ;  il  ne  reste  donc 
qa'i  diercber  par  observation  si  cet  angle  est  sensible.  Cette 
explication  toute  mathématique  est  de  d'Atembert;  Bradiey  et 
Clairant  présentaient  la  même  idée  d'une  manière  différente. 
6  Pour  observer  l'étoile,  si  la  terre  est  immobile,  il  fau- 
dra diriger  la  lunette  suivant  TA  ;  la  lumière  entrant  en  A 
dans  la  luaette,  en  parcourra  l'axe  AT,  et  la  position  ^e  ' 
b  hmetts  aur  l'instrument  indiquera  le  lieu  de  l'étoile,  Maia 
ji  b  terre  a  on  mouvement  tT ,  il  Faudra  incliner  la  lunette 
«nivant  tA  ;  la  lumière  entrant  en  A  à  l'extrémité  de  l'axe 
4e  la  lunette  continnera  suivant  Ai  -,  mais  dans  le  même  tem* 
i»  pmntc  de  l'axe  sera  venu  en  b;  la  lumière  sera  donc  en 
c  dans  le  même  axe  -,  quand  la  lumière  sera  en  d,  le  point  « 
de  Taxe  y  sera  pareillement  ;  enfin  quand  la  lumière  sera 
^ï  T ,  Vml  et  l'oculaire  1  y  seront  arrivés  de  même  ;  tou- 
'  îonn  la  lumière  aura  été  dans  l'axe  de  la  lunette,  qui  sera 
TB,  la  direction  oblique  de  cette  lunette  indiquera  la  positioa 
3i* 


apparente  de  l'étoîl' 

tang  ATB  =  tang  TAl 

7.  Une  planète  p  (fîg.  196}  se  notivaot  avec  la  viteiac  pP 
àaai  le  tenu  c/l ,  envoie  nu  rajoa  pK  ;  ce  rayop  paiticîp<Dl 
an  mouvement  de  la  planète  ,  au  lieu  de  enivre  U  diredian 
pR,  arrivera  suivant  la  diagonale  f>T  à  la  terre  îminobile  en  T, 
et  l'observateur  verra  la  planète  sar  le  rajon  Tpi  il  la  io* 
géra  en  p  quand  elle  sera  yù  ri  table  m  eut  en  P  ;  il  w  trompera 
donc  «Dr  le  lieu  de  la  planète,  de  l'angle /iTP ,  mouTeneot 
gt-ocentrique  de  la  planète  pendant  le  lema  que  U  lunûèf* 
emploie  pour  décrire  -pT.  Ainii  roètue  dant  l'hypothêM  <!• 
Tycho  et  de  PtolèmÉe,  il  y  aarait  une  abeiratioo  ds  la  la- 
inière  pour  les  ptanétes. 

Supposons  maintenant  que  pendant  le  même  tenu  dt  la  ntn 
soit  venue  de  l  en  T  avec  la  vitesse  (T  =  eT;  la  viteMOpT  com- 
binée avec  la  viteue  eT  produira  one  «enfatton  compnM«  fni- 
vant  la  diagonale  Tq  du  parai lélQgramnte  Tpqe;  on  injai 


LEÇON  XLX.  493 

mîÀre  ponr  yenîr  de  la  planète  à  la  ferre,  car  nons  suppo- 
sons la  vitesse  aniforme;  le  monvement  de  la  planète  pen- 
dant le  tems  ID  sera  mlD  ;  ce  sera  aussi  la  différence  entre 
liea  Traî  et  lieu  apparent  de  la  planète  ;  c*est  ce  qu'on  ap- 
pelle Vaberration  delaplanète;  ainsi aberrat .  de  planète  =  m/D. 

Soit  A  lieu  apparent ,  Y  le  lieu  vrai ,  A  =  Y —  m/D. 

Cette  formule  est  générale  ;  elle  donne  l'aberration  en  lon- 
gitude y  en  latitude ,  en  ascension  droite ,  en  déclinaison  » 
suivant  que  m  est  le  mouvement  en  i'  pour  la  longitude,  la 
latitude,  etc. 

9.  Par  des  recherches  exactes  et  très-étendues  sur  les  sa- 
tellites de  Jupiter  ,  f  ai  trouyé  /=493',a=:8'  i3',fl;  Roemer , 
dans  un  tems  où  la  théorie  des  satellites  ne  faisait  que  de 
naître,  avait  trouvé  /=n'=:66o*.  Or  pendant  8'  13',^,  la 
terre  p  par  son  mouvement  moyen,  décrit  un  arc  de  ao',a5  ; 
ainsi  l'aberration  moyenne  du  soleil  sera  de  ao',a5  dont  le 
soleil  nous  paraîtra  moins  avancé  qu'il  ne  sera  réellement  ; 
sous  le  verrons  toujours  où  il  était  8'  iS'^^a  avant  Tobserva- 
tion.  n  en  sera  de  même  i  proportion  pour  les  planètes, 
nous  les  verrons  où  elles  étaient  493', a  D  avant  l'observation. 

10.  Les  règles  générales  de  l'aberration  ainsi  trouvées,  il 
3ie  reste  qu'à  en  faire  l'application  aux  différens  astres ,  pour 
«Q  corriger  les  observations. 

Soif  £C  (Gg.  ia7)  Técliptique,  IS  un  grand  cercle  quel- 
conque passant  par  l'étoile  S  et  coupant  Técliptique  en  un 
fobt  I  sous  un  angle  I  qui  sera  l'inclinaison  de  ce  cercle, 
âoit  Tt  le  chemin  de  la  terre  pendant  49^"»  abaissons  de  T 
^  t  sur  IS  les  arcs  perpendiculaires  TX  et  tx ,  et  soit  Tu 
|»nllèle  au  plan  SI  ;  tu  sera  la  quantité  dont  la  terre  se 
éloignée  du  plan  IS.  La  distance  de  la  terre  à  ce  plan 
Bt  V  sin  TX  =  V  sin  I  sin  IT. 

Aatant  la  terre  s'écartera  de  ce  plan  ,  autant  l'étoile  àewa 
écarter,  pubque  l'étoile  (5)  est  toujours  portée  dans  le 
"^W^^  et  dans  le  sens  où  va  la  terre ,  d'une  quantité  égale  au 
/^^vement  de  la  terre,  c'est-à-dire  de  flo",25",  mais  ces  20", 
le  plan  de  l'écliptique ,  produiront  des  quantités  dilTé- 
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rentes ,  snirant  le  plan  auqael  on  Toudra  les  comparer  ;  rétoil 
•era  donc  transportée  de  S  en  S'  d'aoe  quantité  ég^e  et  pa- 
rallèle à  Tt,  mais  l'écart  du  plan  {S  aéra  égal  et  parai- 
lèle  i  ta. 

11.  Or    tu=<2(mnl8ÎnIT)siIi^inIiinIT+i«mIooênifl1 
= àvànlànlT  -f-  udusinlcosIT. 

Ce  dernier  terme  est  le  plus  important. 

'  Cette  formule  renferme  tontes  les  règles  de  l'aberratioo 
it  ne  reste  qu'à  les  développer  en  mettant  pour  I  et  IT  le 
quantités  convenables  »  selon  les  cercles  que  nons  anriHis  in 
térét  de  considérer»  or  (X.44}* 

«  (i  -^c*)^  dm (i  — c*)*  dni(i  — ecos  u) 

dm 
=g  ^  (i— ecostt)  =  c6n(i+|e*)(i— ecostt) 

=  ao%a5  (  1  — •  eco8u+  J-e*— J  e'cotu) 
^=ao'',25a85  —  o'JS4^^  ^^  ^ 
=ao'',25â85  —  0^,3402  co9(0  — apogée) 
ssao^^jaBaSS  +  o',34oa  cos  (O  —  périgée). 

On  a  ensuite 

1— c*    \ 


du 


=  d  ( j  =  —  edu  sin  u , 

\i  —  ecosu/ 


en  négligeant  les  é^,  qui ,  comme  on  voit ,  sont  însensiblef- 
On  a  donc 

I 

di^  =2  —  o\54  8in(0  —apogée)  =  +  o'',34sin(G—  P^rig^)' 

Évaluons  successivement  I  et  IT*  j 

la.  Supposons  d'abord  que  IS  (fig.  ia8)  est  un  c«rclt| 
de  latitude,  alors  Tinclinaison  1  =  90**,  IS  =  latitnde  i / 
rétoile  ,  IT  =  longitude  J  —  longitude  de  l'étoile  =  é  -^  ^ 
=  i8o«  +  0— E;  ^ 

SS':;=tM=:aberr  .=wiucos(  1 80^+0— E)+dv^sin(  1 8o*+0-Qf- 

i 


1 

s 
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=  —  vrfu  cos  (O  —  E)  —  dv  sin  (0  —  E) 

=— fao'.aSS  +  0.34  cos  (0— n)3  cosC©— E) 

—  o',54  sin  CO  —  n)  sin  CO  —  ^ 
=—  2o*,a53  cos  (0  — E)  — o",34  C<=f«(0— E)cos(0— n> 
"  +siiiCO— E)»inCO— n)3 

=3— 2o',a53  cos  (0  — E)  —  o",34  cos  CO  — E  —  0  4- n) 
=— ao',a53cos(Q-— E)  — o',34cos(n  — E). 

C'est  la  qtumtitB  dont  l'aberratioii  écarte  l'étoile  du  cercla 

de  latiniâe  ,  ce  sera  donc  l'aberratîna  en  longitude  daas  la 

région  de  l'étoile.  Par  le  point  S'  menons  le  cercle  de  latî- 

tndePi,  i  sera  la  longitude  ^if>arente  et  It  l'abenaiioa  sur 

■11  ,.  ..  ,-         SS'         abamtion       .    .  ,>  . 

I  ecliptiqne  :  or  II  =  — =5  = r— : — r-  i  ainai  i  aberration 

*   ^  coslS      cos  latitude' 

«I  l^wd.JL--''°'''^^'°'"3-^'.-°''^''"'''"-^. 
^  coiA=co!i1atitude  apparente 

i3.  Supposons  maintenaDt  que  le  cercle  IS  e«t  uncsrde 

perpendiculaire  au  cercle  de  latitude  (fig.  i3<]},  le  pqînt  I 

sera  le   pôle  de  SL,   l'angle  I  =  SL=a;   IT  =  longit.  J 

—  longit.  I  =  1 80°  4- 0  —  0<">8Ît  ■  I^^oO  =  »  80"  +  O  —  E 

+9o°  =  a7o"  +  0— E  =  0— E— 90'. 

SSfis$u=a'duàtM»a(iQ — ^E — go°)-f-dfsinAsin(0 — E — go°) 
=»^iuinAsin(0 — E) — (JcsinAcoiCO — E) 
=<«>',a53+o',34cOBCO-^]  eiiiXsin(0— E) 

— o"  ,34sin(0— n>inJicas(0— E) 
=ao',a53siBAainCO— E)  +  o",34sinAsinC0— E)cos(0— n) 
— o',5i^in^cos(G) — ^lîn  (0 — n) 
=ao',a53âinA*în(0— E)+o'',34sinAsin[0— E— 0+n) 
=so'ja53ùnuin(0— E)+o',34sm^inC^— •£)  ■ 

SS'  est  la  quantité  dont  l'abeiTatiaB  âeaita  l'étoile  du  ^ôle 
boréal  de  l'écliptique  ;  l'aberratioB  «a  latitude  sera  donc 

—  Bo'353  sinAsin  (0— E)  —  o',Z4  sin  A  un  ("— E)  j 

ca  négligeant  les  termes  o',34t  ett^  comme   faittisnt  les 
t  «atninomes,  il  était  aisé  de  conciuia  qu'en  verts  de  l'aber- 


':!    I 


cension  droite  et  en  déclinaison  ;  ma 
I  de  notre  formule  générale,  qui  pei 

lipticité  de  la  terre    (fig.  i3o). 
|ÎJ{*j  14.  Soit  donc  EC   Técliptique  , 

cercle  de  déclinaison  passant   par 

parallèle  à  Téquateur  sera  Taberr^ 

BUT  le  parallèle  de  l'étoile  .  et  — 

'^  '  COî 

qaateur , 

SS'  =  vdu  sin  I  cos  TT  '^^dv  sin  I  si 
s  i^da  siD  Icos  (ET  —  £1)  +  d 
=  vdu  sin  I  cos  (ET  cosEI  +  si 
4-  ds^  sin  I  (sin  ET  cosEI  —  co: 

Or    sinlsinEI  z=  sin  Ea  =  sin  A 

sinlcosEI  =  sinlânEIcotEI  =  ûnj 
on  aura  donc 
SS'  =  vcbicostf  coSiAcos  £  -^vduÛL 

=  —  vducostfCosiAcosC^) — i/diisin. 

=  -*•  vdu  (coseucoSiAcosQ  +  «in-^ 
j.-  /-- *--.^,^,  j^aîn^Ti  ^^  sin^ 


\ 
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tt  l'abemtion  en  ascenaioii  droite , 

Ho*  353 
=—  — ^r-  (co8«coiAcofO  +  MnA»nO) 

—  — ^  (cos  •  oosiA  cosll  +  «n  A  rinll)  ; 

les  dernien  termes  sont  encore  presque  constans  et  près* 
qa*insensible8. 

i5.  Soit  enfin  (fig.  i3i)  EG  l'écliptique,  EQ  Tiqnateur; 
Sa  le  cercle  de  déclinaison  de  Tétoile  S ,  ISQ  un  cercle 
perpendiculaire  au  cercle  de  déclinaison;  les  angles  S  et  a 
étant  chacun  de  90^  les  points  Q  et  Y  seront  les  pôles 
de  Sa ,  et  les  angles  Q=:y=D  -,  on  a  dans  ce  cas  IT=IE+ET, 
et  par  conséquent  l'aberration  de  distance  polaire  88%  on 
Taberratioa  de  dédbaison  —  SS',  ainsi 

—  SS'  =  velasini  cos  (lE  +  ET)  ^-^i^sinlsin  (lE-f  ET) 
^  vdu  sin  I  (cos  I£  cos  ET  *-  sin  lE  sin  ET) 
+  dvsln  I  (sin  lEcesET  +  cosIEsin  ET) 
s:  vJa  sin  I  ( —  cos  lE  cos  0  -f-  sin  lE  sinQ  ) 
4-  dv  sini  (^-sin  lE  cos  Q  — -  cosIE  sin  Q)  ; 

8inY:sinIE  ::  8inI:sinYE, 

nnl  sinlE  =sinYsinYE  =  sinDcoSift; 
car 

Ya  =  90»'  €it    Ea  =  iA    et    YE  =  Ya— Ea=  go*— 41. 

De  plosy 

sinI  cosIE  =  8inl8inIEcotIE  =  sinDcoSiftcotlE, 

et  le  triangle  lYE  donne 

cos  c  cos  a(  =  cot  c'  sin  c  —  sin  a'  cot  a*, 
on 

siUiAcostf  =  cot  lE  cosiA  —  sin  #  cot  (180^  —  D)  , 

cot  I£  coSiA  =  sin  iR  cos  e»  —  tin»  cot  D  ; 

donc 

3a 


d*où 


I 


,  „Ju  et  d"  l™"  "''""  ' 
MelKi  poof  •"<"  "  " 

aprè.  les'""""'"' 

.    ,  _4.ao",a53n»D('=<»" 

0*  g4cosD  si»*" 

;ï::f;t'o->.««.a.„.upr" 
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rentM;  «insi  }'ai  tronvi,  en  développant, 

aberr- -c. dr.  =  Slê^cc^'i^+Q)-  .9'.4ieco8(A~_G) 

cos  D 


«berr.décl  .=sînDC— o^8378in  (  ^+0)+ 1 9',4i  GsinCA— ©)] 

— 4'',o33co8(0h-D)— 4%o33cos(GH.D) 
=sîdD[+o",837  cos  (a  +  O  4-  go'') 
— i9',4i6  co8(A  — R  +  90^)] 
— 4'',o33co8(0—D)— 4'',o33cos(0+D)  ; 

par  ce  moyen  j*ai  renfermé  les  deux  aberrations  en  trois 
petites  tables  qae  )*ai  publiées  en  1785  ^  dans  la  Connaissance 
des  Tems  pour  1788, 

18.  Aberr.  asc.  dr.  = ^:r-co8«co5Al  co80H — sin©  ) 

cosD  '      \  co3i)  / 

20'',253cOSeyCOsAr-        ^  ,   ^         r  Xi    î     \  '    r\i 

=_  — • FT rcosO+tang(i«.+y)sinOj 

C08JJ  "^ 

ao^,Q53  cos  #  cosift  cos  (  Jfl  -^y  —  0)  ^ 

cos  D  cos(ifl  +y)  '  * 

c*e«t  la  formule  de  La  Caille;  C-^+J^)  est  évidemment 
i*arc  £1  de  Técliptique  (6g.  i3o). 

19,  Aberr.  décl.  ==  —  vrfa  sin  I  cos  (lE  +  ET) 

=  _  udusïn I C08  (180*»  —  CE  +  ET) 
=  —  \/du  sin  I  cos  (0  —  CE) 

=  —  vdi^sin  C  cos  (0  —  EB  +  BC) 


=  —vdusm  C  cos  (0  —  A  +y  +  BC) 
=  —  vdusin  C  cos  (Ai+y  +  BC  —  0) 
=  +  vdu  sin  I  cos  (lE  +  O) 
=  +  vdu8inlcos(04.i8o*'  — CE) 
=  —  vdu  sin  I  cos  (CE  -—  0). 

r\   r  rx    •   «     sînDcosA  ,_      sin^costf — sinacotD 

Or  (i5)  smi= — ^-77,---,  et  colIE=  — k 

^    '^  MnIL  cos  Jl 

-.  sin  cù  cot  D 

=  tang  A  cos  «  —  « =v —  ; 

°  cosyia 


•  • 


,b.6éc\.i"P»"- 
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Sfi.  YbaVez-vons  y  employer  des  étoile»  yoiahies  du  zénit^. 
comme  Bradley>  la  formule 

ah»  décL  =::  a  c#8 c»  8m  D  9iD ilLcos  0  — ^a sinDcos  iftsin  Q 

—  a  sin  0»  cos  D  C08  O 

BOUS  dit  qu  enrchoisissaDt  une- étoile  teMe  que'iA=ro  et  le  tem» 
où  0=90^  et  ^70%.  on  aurait  eu  tuccesâivement 

aberr.  déclinais.  =:  —  a  sinD      et*     -^  a  sinD , 

dont  l'a  différence  est  fia-sinD;  on  aurait  donc  qpnnu  le 
coefficient  a.  Bradiey  ayant  choisi  les  tems  où  Taberratiou 
en  déclinaison  était  b  plus  grande  en  plus  et  en  moins  ^ 
tronya  pour  aa  les  quantités  contenues  dans  la  table  cirjpinte.^ 


E 


/ 


ETOILES. 


y  Dragon 

$  Dragon. ......... 

Il  grande  Ourse  . . . 

«  Cassiopée 

T  Persée 

ce  Persée 

35  GiraiFe 

La  Chèvre... ...... 


D— D' 


39 
36 

34 

95 

a3 

»9. 
16 


aa 


4o'4 

4o>a 
40,4 
40,8 
41,0 

4o>? 

4o,a 
4o,a 


et  par  des  formules  équivalentes  à  la  nôtre,  il  en  conclut 
pour  lia  les  quantités  qu'on  voit  à  côté  de  chaque  étoile. 
Le  milieu  est  4o*,4;  d'où  0=30",^;  en  rejetant  les  deux 
dernières,  comme  moins  sûres^»  on  aura  ao',a5;  mille  éclipses 
da  premier  satellite  de  Jupiter  m!ont  donné  ^o'^^nSS  ;  ainsi 
des  observations  d*un  genre  bien  différent  nous  ont  conduit 
a  un  même  résultat ,  que  toutes  les  observations  faites  depuis 
Bradiey  nont  cessé  de  confirmer  ;  on  ne  peut  donc  plus  douter 
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du  nwiivement  delà  terre,  tfui  se  manifeste  à  nûus  par  Ut 
irrégulariles  obserifées  dans  les  mouvefittns  des  étniln  ,  et 
qui  sont  inexplicables  itans  tout  autre  système.  L'équadou 
delà  lumière,  pour  les  aatellltes ,  ne  prouvait  rien  par  elle- 
méme,  car  elle  doit  avoir  lieu  dans  le  syatùmc  de  T 
comme  daiis  celui   de  Coperaîc. 


Aberraiion  lîiurne. 


eTj^» 


a3.  Le  mouvement  de  Is  terre  autour  de  mn  axa  doit 
ausfi  produire  une  aberration  qui  fera  à  l'abetration  aanuella 
comme  le  mouvement  diurne  eit  au  mouvement  annuel.  Oc 
lemouveraentdela  terre,pour8'  i5"dotem.s,  e.it  VMnao',3&3> 

Soit  r  le  raj-on  du  globe  terrestre  ;  le  mouvement  d'un 
point  de  l'équaieur,  pour  8'  iS",  sera 


»^(8'  ,3-)  =  r(|)™!'.r=  r«n(! 


^TfÊ 
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,  o',3o  i  cos  H  sin  I  cos  IT      o*  ,5o  i  cos  H  cosP 

cosD  cosD      •    ' 

car  IT  mesure  l'angle  horaire  IPT  de  Tastre.  Tant  que  cos  P 
sera  positif,  c'eat-à-dire,  que  F  sera  entre  970  et  90^,  l'aber- 
ration diminuera  l'angle  horaire  et  augmentera  l'ascension 
droite. 

â5.  Soit  IS  un  eercle  perpendiculaire  au  cercle  de  décli' 
naison^  ITAQ  l'équateur  terrestre  (Gg.  i33), 

ab.décl.  =— o'',3oico3H>inIcosIT  =— o^SoicosHsinDcoalT 
=— o^So  i cosHsinDsinT A;ï=— o",3o  1  OQlIkmDânP  , 

quantité  très-peu  sensible  et  qu'on  néglige. 

Aberration  de  ta  bme  et  du  soleil. 

m 

La   distance   de  la  lune    est   -: =  .  \,  ,     quantité 

sia  n      smo/        ^ 

moyenne  ;  la  distance  du  soleil  =  .    ^    a  -    le  tems  de  la 

sm  o  fi 

lumière  pour  la  lune  sera 

8^68in8'l3- 


57' 


=  i',aiiG, 


le  mouvement  ^  la  lune  pour  ce  tems  est  de  o'',665  ;  c'est 
â  peu  près  Taberration  de  la  lune  en  longitude;  elle  est 
presque  constante  ;  on  la  néglige.  L'aberration  en  latitude 
«st  encore  bien  plus  petite ,  puisque  le  coefEcient  se  multi- 
plie par  le  sinus  de  la  latitude. 

Nous  avons  donné  ci- dessus  l'aberration  du  soleil ,  qui  est 
9ii8si  presque  constante;  ainsi,  pour  plus  de  commodité  dans 
les  calculs  ordinaires  ,  elle  est  renfermée  dans  les  époques  de 
la  longitude  moyenne  ;  mais  quand  on  a  besoin  du  lieu  vrai 
du  soleil ,  comme  dans  les  calculsides  lieux  géocentriques  des 
planètes,  on  ajoute  so^^aS  au  lieu  du  soleil  tiré  des  tables 
on  d'une  Éphéméride.  Nous  pourrions  développer  la  formule 


une  parallaxe  annuci.v.  *—-_ 

observations  Cfig-  i34)- 

Soi.  TC  l-édiptiq»»,  T  1=  1.» 
Je  TC  E  "M  ^"'"''  q»a'='>"1'"- 
1-é.oile  aoat  1.  poiat  C  marquera  \> 
doi.a6ird.„lec.rel.TEdo.tl.p 
1-Hoile  E  «  le  ceotte  d»  wleil  «»  » 
doac  porté,  en.e,  la  parallax.  ser. 
tude  apparente  dépendra  ce,  et  la 

tée  de  Ce. 

em    _Ees 

.   Cc=p«all.lo»8>t-  — j;jc;~   " 

_— inTC_««ia(E-iS)_. 

En^parall.latit.  =  «mcotE  =  • 
•  =,»nTéco>TEta»6CTE  =  -s 
=  «einCEcoeTCrMainMOsCE— 

aj.  Cee  formolei  négliient  les 
nrallne  ,  ce  qui  est  «m!  inconm 
encore  si  •  est  »»e  quantité  Bei>s 
des  expreseioD.  ri6onr«use»rnou.  ) 
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do  zénit  an  pôle  est  de  go®»  ainsi  la  hauteur  du  pôle  ^=11=0^ 
la  parallaxe  de  Tangle  TFtl  se  calculera  comme  la  parallaxe 
d'asceiision  droite.  Or  (YI.  ii) 

/sin^rcosHy^^ 

\     sinA     j 

taD6n=  — ^— . ^^ 

°  /sm«r  cosH\       _ 

î  — {  : — r ICOS  P 

\     sinA     / 
__      \cosa/       ^ 


et 


•  \cosV      wni  '   \cosx/         sma" 

/sJDTXsinÇE — 0)       /siu'trY  pinfl(E — 0)    , 

"Ncos  a/      fiin  ï*       '   \co«  V         sina"        "T"       * 

Le  premier  terme  est  la  formuie  commune. 
a8.  La  formule 

ainr=ssiiMr8inHsin(À«f-s')— sin«rco8Hcos(P-f  ^n) 

cos(A+sr)8écin  (VI.  i3) 

ae  réduit  an  second  terme  i  cause  de  8inH=:o  \  on  aura  donc 

sin  V  =— •  sinw-  séc^nsin  (go** — ^^+«")  <i08(E —  J+i  n) 
=  +sinwséc5n8in(A — sr)  cos(E — O+in); 

nig)igez  séç|n  et  ^II ,  dont  FeiTet  est  insensible,  et  vous 
aUFez  la  parallaxe  de  la  distance  polaire  ;  mais  si  vous  voulez 
<pe  s-  soit  la  parallaxe  de  latitude  ^  il  faut  changer  le  signe 
d*  V)  et  vous  aurez 

^    «f ^— •sin  (a+ît)  cos(E — G)>  o«  — «■  wn  ^  cos  (E— O)  , 
4i^Cit  encore  la  formule  commune. 

f    f9.   Aberr.longit.=  — (^)cos(E  — O), 
>J  parall.longit.=-(^)sîn(E-0), 
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aberr.  lalit.  —  —  csn  a  sin  (Ë  — O)  . 
paraît,  latit.  ;= — «■sia/cos(E — ©). 
Ces  formules  ont  une  analogie  remarquable;  eQes  { 
cependant  l'erreur  de  Fliunsteed,  <jin  voulait  expHqaer  par 
la  parallaxe  leâ  effeta  de  l'aberralMM)  ;  eo  efTet,  on  roit  «jus 
1  aberratioa  sera  nulle  quand  U  parallaxe  sera  an  maximum  , 
et  réciproquement. 

3o.  Supposons  ^  =  a,  c'eat-à-dtra  une  étoile  ipri  aurait 
3d"  de  parallaxe;  les  mêmes  tables  serviraient  à  troi»er  Taber- 
ralion  et  la  parallaxe;  al  elles  lont  calculées  pour  l'abeiti- 
tion  ,  il  sullïfa  d'ajouter  go*  au  lieu  du  soleil  -,    car 

-  (5^)="(E-G-3o")=-(j^)"!C9o'^-{E-oa 

voilà  pour  la  parallaxe  en  lon^tud»  ;  pour  l'autre  ,  Doiu  anioai 


inA9in{E-G-30°; 
ln\  coï(E  — QJ 


asinAsiiiljïo»-(E— 0)3 
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=  -  (^)  C5b«i-»  sin(A+0)  +  cos«i«8iDCA-0)] 

=  ~G5d)  ^^•''^'^  «D(A+0)+o.95855În(JR-0)] . 
w  =wrioD([cos#8iiiiRco«(O4-9o'*)-;«oSifl9in(0+9o**)3 

=  «•$îiiD(— cosÉiain  Asin©— C08  AcosQ)  +*w»intKX)8DsinO 
=s  — «•a'mD(cos»8iDiAMn0+co«iRcosO)+ '•ainâKîosDsinO 

==-«bDp-T^t^^*CA-0)-co8(A+G^ 

L       +ïC08(A— 0)+ÏÏCOS(A+G)JI 

x=-«inD[(l±^)c08(A-O) 

+  0=^)  C08  (A  +  ©)]  +  etc. 

— — ^înD  [cos*  1  «coaC  A— 0)  +8in'iflico8(  A+0)]+etc, 
=:  — ««sinD  [o .  9585co8(A — 0)+o .  041 5cos(  A+0)] 

+o.3g89«»  coaDsin  0- 

J'ai  trouvé  la  même  chose  par  le*  forrauIe8  (XYI.  63)  , 
4B  obetrvaot  que  P  devient  ici  «r,  que  H  =  o,  que  $  se 
dianga  ea  >il  »  M  en  $  =  180^+  0,  G  ea  a,  et  que  m  est 
wi  are  négatif  »  par  la  raison  qu'ici  nous  revenons  de  l'éclip- 
tique  à  Téquateur,  au  lieu  de  monter  de  l'équateurâ  réclip- 
<ique,  ce  qui  force  à  changer  le  signe  de  8in«».  De  cette 
aianière  nous  aurions  de  plus 

tang*insin2A       tang^  ;^  n  sin  ^A       ^^^ 
sin  1  "  sin  a"  '  ' 

is  ces  termes  sont  insensibles. 

3a.  On  voit  qne  les  termes  dépendans  de  (A — 0)  seront 
iplut  importans  et  probablement  les  seuls  qui  soient  sen- 
^UeS|  surtout  si  Ton    choisit  des    étoiles    à   grande  décli- 
on ,  qui  sont  les  seules  qui  puissent  avoir  une  parallaxe 
peu  sensible  en  déclinaison.  Jusqu'ici  tous  les  efforts  des 
^nomes  ont  été  inutiles  pour  constater  la  parallaxe   des 
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étoile».  On  a  soupçonné  une  parallaxe  de  3  i  5'  à  la  Lyre; 
qui  a  38^  3/'  de  déclinaisoQ ,  et  à  certaines  étoiles  de  Càssiopée, 
dont  les  déclinaisons  sont  de  6o*  enidron.  Bradiey  nen  a  trouvé 
aucune  aux  étoiles  dont  il  s*est  servi  pour  l*Sd>erratioii  ;  je 
fi'en  ai  trouvé  aucune  ni  à  la  polaire ,.  ni  à  jS  de  la  petita 
Ourse,  ni  à  et  du  Dragon»  qui  ont  servi  à  nesurer  le  méri- 
dien terrestre.  Au  reste,  nos  formules  indiquent  d'elles- 
mêmes  les  circonstances  qu'il  faut  choisir  pour  observer  le» 
effets  les  plus  sensibles  de  la  parallaxe,  et  pour  les  avoir 
en  deux  sens  opposés  »  ce  qui  les  doublera*. 


■  B^IL 


LEÇON  XX» 

De    là    natatiofu 

1 .   Après  avoir  expFiqué  d'une  manière  si  ftenrense  TesmcHK 
vemens  irréguliers  des  étoiles,  Bradkjr  sentit  la  nécessité  de 

constater  son  ingénieuse  théorie  par  une  longue  suite  d'ob- 
servations. Il  eut  la  satisfaction  de  voir  un  accord  constant 
entre  les  phénomènes    et  les  règles  qu*il  s'était  faites  poor 
les  calculer  ;  mais  il  ne  tarda  guère  à  s'apercevoir  que  Taber^ 
ration  n'était  pas  la  seule   cause  qui  pût  altérer  la  poâtioB  , 
des  étoiles.  Il   en  découvrit  une  autre    dont  les  effets,  ds  ; 
moitié  moins  sensibles ^^  suivaient  une  marche  beaucoup  plo^  f 
lente.  / 

Les  déclinaisons  des  étoiles  augmentaient  ou  dimiauaitfot  f 
progressivement  d'une  quantité  qui  pouvait  aller  à  9'  en  pto-J^ 
ou  en   moins,  et  dont  la  période  lui  parut  de  18  an».  ûj~" 
remarquant  que  Faberration  avait  une  période  d'un  an,  il^^i^ 
conduit  à  l'idée  qu'elle  dépendait  du  mouvement  de  la  teR^ 
en  observant  que  la  nouveUe  inégalité  revenait  la  même  tt  - 
bout  de    18  ans,  il   dut  penser  aussitôt  à  la  révolution 4j[^  ^ 
nœuds  de  la  lune,  qui  s'accomplit  en  18  ans ^  parunflWtj 
Tement  rétrograde.  T  ' 
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!i.  Newton  avait  parlé  de  cette  inégalité ,  qa*il  appela 
^ttâiaiion  ou  balancemerU ,  et  doat  l'argument  devait  être  eu 
«ffet  k  longitude  du  nœud  de  la  lune.  La  cause  de  ce  ba- 
hncement  est  Tattraction  de  la  lune  sur  le  sphéroïde  ellip- 
liqne  de  k  terre»  attraction  qui  doit  avoir  des  effets  diff'érens, 
toivant  la  position  variable  de  la  lune  »  par  rapport  i  réclip- 
tique  et  i  l'équateur  terrestre.  L*aiialyse  n'était  pas  encore 
«Mez  avancée  pour  que  Newton  pût  calculer  ces  variations  ; 
flamsteed  avait  désespéré  d'en  déterminer  la  quantité  avec 
les  iostnimens  qu'on  avait  alors;  Roemer  en  avait  promis 
«ne  théorie  fondée  sur  les  observations  ,  mais  elle  n'a  ja- 
asaû  para. 

5.  Soit  TE^  (fig.  i55)  l'équateur,  TC^  l'écliptique, 

PCE  le  colure  des  solstices,  et  P  le  pôle.  En  1727 ,   le  nœud 

de  l'orbite  lunaire  était  en   T  à  C*  de  longitude,  le  nœud 

^eeceodant  était  en^  à  i8o%  et  l'orbite  de  la  lune  avait  la 

pofltÎQO  'VL:^.  Bradley  remarqua  que  le  pôle  P  était  des- 

cenilo  en  A;  ensorte  que  l'équateur  était  descendu  en  E',  et  que 

h»  déclinaisons  des  étoiles  placées  sur  le  colure  AE'  étaient 

mgimniitées  de  9',  tandis  que  les  déclinaisons  des  étoiles  qui 

Ituent  mr  k  prolongement  de  l'arc  E'A  avaient  diminué  de  q"^ 

Il  en   résultait  encore  que  l'obliquité  de   l'écliptiqne  avait 

«ngmentè  de  g''. 

A  mesure  que  le  nœud  de  la  lune  rétrogradait  de  o^  à  9*^, 
û  voyait  les  déclinaisons  varier  comme  si  le  pôle  se  relevait 
^  A  veTS  P;  et  quand  le  nœud  fut  en  9^,  le  pôle  avait  re- 
pris sa  pontion  primitive ,  ou  plutôt  il  était  parvenu  de  A 
B  f  car  les  étoiles  placées  vers  9*^  avaient  reçu  une  aug- 
ion  de  9'  dans  leurs  déclinaisons;  celles  qui  étaient 
la  partie  opposée  avaient  diminué  d'autant. 
Qua^dle  nœud  fiit  dans  la  Balance,  en  1736,  le  pôle 
issait  monté  en  C ,  ensorte  que  PC  =  9"  =  PA  ;  enfin 
le  pôle  fut  revenu  en  T,  tous  les  phénomènes  se  re- 
rent  dans  le  même  ordre  que    pendant  la  première 

*ode. 

,.  Pour  satisfaire  à  toutes  les  observations ,  il  fallait  que 
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!e  pôle  décrivît  autour  du  lien  moyen  P  nn  petit  cercle  d*un 
rayon  de  9";  il  supposa  donc  qu'il  rétrogradait  de  A  en  B, 
D,  P,  G,  A,  se  trouvant  toujours  plus  avancé  de  90*  sur 
son  petit  cercle  que  le  nœud  de  la  lune  sur  Téclîptîqije , 
cnsorte  que  l'angle  QPA,  qui  était  de  90**  en  1727,  con- 
servait ton  jours,  la  même  valeur. 

5.  Supposons  le  nœud  de  la  lune  dans  le  premier  quart 
(Gg.  i36),  le  pôle  sera  en  O;  BAO  =  90*-4-Q,  et 
AO  =  longit.  Q.  Menons  PO  et  prolongeons  cet  arc  jusqu'à 
Téquateur  en  a\  l'angle  PaT  =  qo*,  et  l'arc  Ta  =  90*+  Q  ; 
prenons  ûI  =  90®,  I  sera  le  pôle  de  Va  et  TI  =longit.  Q; 
prolongeons  Oa  en  i,  de  sorte  que  00  =  90®  et  a6  =  P0; 
menons  l'arc  de  grand  cercle  VSHX'^  ce  sera  la  position  de 
l'équateur  quand  le  pôle  est  en  O;  H:^90**  et  I==afc=9'=PO; 
le  point  X'  sera  l'intersection  actuelle  de  l'équateur  mobile 
fcl  avec  l'écliptique  immobile  TC^-,  l'angle  CT'A,  l'obliquité 
actuelle  de  l'écliptique ,  l'arc  TT'  le  déplacement  du  point 
équinoxial,  ou  la  quantité  dont  toutes  les  longitudes  seroot 
diminuées. 

6.  Dans  le  triangle   'Y'T'I  nous  aurons   l'angle  T=«; 
Tangle  1  =  9"   et  le  côté  Tl  =  ^  ; 

cosTTl  =  cosTlsin  T  sin  I — cosTcosI, 
ou 

cos  CT'I=  cos  «'  =  —  C03  Çl  sin  cù  sin  9"  -f-  cos«  COS9', 

ou  ' 

cos  Cù  cos  9"  —  cos  œ  =  sin  9''sîn  «  cos  Q  , 

cos©  —  cos  cùzzz  2  sin  \  (o)' — /)  sin  ^  (oj'-f-*-) 

=sin9"sin  m  cos  Q  -f-  2sin^4''>5  cos  o , 

ssin  1  W^cA  =  ^'"9^>'-i"^^o--^Q+acosa>si^M^5 

et  sans  erreur  sensible,   o — &)=  +  9'cos  Çl  \  c'est  la  V**] 
riation   d'obliquité. 

7.  On  a  encore  dans  le  même  triangle , 
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g  ri  =  tang  Û'  =  ging'cot»  +cÔ8  Q  cosa" 

_  tang  Q _,tangQ/       tangg'^cot-A 

^\  ^     cosQ     / 
=  ta.6Q+ilangVtaogQ  _1^°g9;cot.tan6Q  ^ 

-gQ-tangft-î^^iâ:^^  -i tanr  taag  Q  ; 

;a— ft')=tang9''cot«sm  Q  (^^)  -  itang'g-BinQcosQ', 

(S  —  Çl)  ^=  S^col»  «in  Q  =  correct,  des  asc.  dr. 
).  EdEii 

^  sinâ»cot9"+co8»cos  JJ      siii«+taQgg''cos:iiCoâ^ 


_  tangg^in  Q       tang'g'^cot  »  sin  Q  coa  Q 


smw  ainti 


T'  =  con^ect.  des  longitades  =  —  9  .°^^. 


sin  « 


9.  On  a  donc  sans  erreur  sensible^ 


rrectlon  d'obliquité  =  9"  cos  Q  =  PO  cos  Q  , 

rrcct.  des  points  équinox.  sur  Téquat.  =  —  9  'cot  »  sin  Q 

=  — PO  cota»  sin  $2- 

rrect.dee  points  équinox.  surVéclipt.  =  —  g^coséc»  sin  Q . 

sont  les  formules  connues,  démontrées  de  manière  à  faire 
ir  ce  qu'on  néglige. 

Ces  corrections  sont  générales ,  la  .  seconde  s'applique  à 
ites  les  ascensions  droites ,  la  troisième  à  toutes  les  lon- 
udes  sans  exception. 

*o.  Soit  maintenant  une  étoile  quelconque  S  (fig.  i3())  ; 
•zions  les  cercles  de  déclinaison  VShlS ,  OS/iH;  les  angles 


_tangPOct« 
—        côsD 


0+tai 


ttn6S  = 

■  «»  iji  =  10  '»»6'^ 

C«t  U  corr«ti™  ffacnsion 

pOrinD' 

11.  EdGh 
co.0S=rinD'=««OPS 

=  sinPOco»DsinC 
iPOsio: 
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19.  On  a  âonc  pour  la  correcfîon  fotde  oH  \â  natation 
•n  a9cen8ion  droite  ^ 

—  PO  cot  •  sin  Q  —  PO  tang  D  ces  (ift  —  Q) , 

et  pour  Ta  correctioD  de  déclinàléon  +'ÈOmÇjÊi —  Qy^  le 
signe  +  indique  que  la  nutatîon  rapproche  Tétoile  dn 
pôle  tforJ. 

Ces  formules  ont  une  analogie  remarquable  avec  les  for-» 
muletf  de  précè|rion  en  ascension  droite  et  en  déclinaison; 
en  effet  la  nutation  n*est  quune  variation ,  une  espèce  de 
différentielle  des  formules  de  préeession  ^  éf  noQis  vojODé  que 
les  siaua  se  changent  en  cosinus  ^  et  réciproquement  ^  comme 
dans  la  diKrentiaticm. 

i3.  Ces  formules  satisfaisaient  pasaablement  aux  observar 
tions  de  Bradley;  mais  il  remarquait  Tui-xâême  que  l'accord 
était  encore  plus  parfait  qtrand  il  changeait  le  petit  cercle 
en  elKpse  dont  les  demi-axes  étaient  dé  g'  et  8''  ;  en  rame- 
iMitley  phénoQiènes  de  la  nutation  au  principe  de  l'attraction  » 
d*Alembert  a  démontré  que  st  H  demi^grand  axe  est  9', 

2'cOS  Sif 
g, — - — 7— -=6%7,MajrerÉûsaitlegrand 

0OS  0" 

axe  de9%66;  Maslceljrnoi  9^55;;  M.  Laplace,  d't^^l  on 
ne  se  trompera  guère  en  supposant  9'»6. 

i4'  L'ellipse  LDA  (Bg.  137)  ^era  la  profection  du  cercle 
LOA;  le  point  O  aura  sa  protection  en  a,  PO  de?iendra 

•  P0sinP0a_  PO  cps  APO_  ly^cosQ 

"—    smPaO     ""       cosAPa     ~  cosQ'  ' 

devient 
etas     p^     as — ^^-^ aaPDaio  Q  =»«m  Q  ; 

« 

Citons  désignerons  par  m  et  n  lesr  denr  demi-Mes  de  l'ellipse  ^ 
"^bstitnons  ces  quantités  dans  nos  formuler. 


expresi^ion   tout  aussi  simple. 

Corr.  asc.  dr.  —  —  POcotsain  Q  —  POtangiycost  A- 
=  —  PacoWsioQ' — PotangD'cos(A' 
POcot^'aînR'cosQ 


=:  — mcotw'cosQtangQ' — mtangD'coB 
— mtangiycoiQ  sin  A'tangJî' 

=  — 'ncot«'cosQ  -  — tangJJ 

—  mtangiycoaf^  cos,A' 

—  m  tangD'cofi  Q  sin  A'  —  lang  Q 

=  —  ncoto'sÎD  J3  — mtangD'cosiil'a 

—  ntangD'sioA'sin  J2 
=  -ncot«'«Df3 
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i€.  La  correctiofl  de  déclmaison  PO  sin  (ift—  Q)  devient 
Tana^AH'—Q'),  od 

VlîSlR  (sin  A'cos  Û  —  cos  A'sin  QO  =  »»  cos  Q  «in  A' 
cosJJ 

^-nicos  Q  cositl'taDg  Q'  =  mcosQcoSiA'—  n  sinQcoaJftT 
-  im  C«n(A+a)  +ân(A-  Q)]-in[sin(A'+  Q) 
-«în(A'-Q)]=i(n^-ii)8in(A'+Q)-i(/n+n)sin(A'-.fl). 

Ces  foxmales  élégantes  sont  de  Lambert  ;  elles  se  renferment 
dans  de  petites  tables  avec  lesquelles  nos  petites  tables  d'aber- 
ration ont  beaucoup  d'analogie. 

Eb  adoptant  ^'fi  pour  la  demi-gtand  axe,  je  trouve  les 
^pantUés  suivantes: 

A»  =  H-9'ecos  Q  ,        dr  £=  — l7^946sin  Q  . 
ilT'=—  iG',4GQsinQ,    Jr— £ir'=— i''.4848ÎnQ  ^ 

dA  =  C— 8^373ûco»(Jl— Q)— i';aa68cos(A+Q)]tangD, 
l©  =  +  8^373a8in(A— Q)  +  i%aa688in(A+a). 

•  17.  On  voit  que  la  nutation  en  déclinaison  est  indépen* 
dante  de  la  déclinaison^  et  que  les  étoiles  qui  ont  une 
même  ascension  droite  ont  une  même  nutation  en  déclinaison» 
La  correction  dX'  est  commune  à  toutes  les  étoiles  ;  ea 
la  négligeant  pour  toutes  on  aurait  des  différences  exactes 
d*ascension  droite ,  et  les  ascensions  droites  absolues  seraient 
rapportées  i  Téquinoze  moyen.  La  correction  dA  est  diffé* 
i^nte;  mais  pour  les  étoiles  zodiacales ,  tangD  étant  uno 
fraction ,  et  les  coefficiens  constans  étant  peu  de  chose , 
les  différences  d'ascensions  droites  ne  seront  afFectées  qua 
d*oiie  erreur  légère  »  ainsi  le  catalogue  que  nous  avons  formé 

.(VII)  était  passablement  exact,  surtout  par  le  soin  qu'on 
^  dû  prendre  de  fixer  la  position  de  chaque  étoile ,  par  la 

>  ^mparaison  avec  plusieurs  étoiles  précédentes  et  suivantes. 
I«e8  catalogues  anciens  qui  ont  été  faits  avant  la  découverte 
da  Taberration  et  de  la  nutation ,  n'avaient  donc  à  cet  égard 
^ue  des  erreurs  légères ,  surtout  s'ils  étaient  le  résultat  d'un 

friand  nombre   d'observations.  Mais  aujourd'hui^   avant  de 


•-1.      r. 


■■^\^. 


f 


r  t 
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d«  raberraticw  «t  de  h  natation  ;  cetta  «tadon  eit  ?iMBi|Pin 
mUa,  qnandon  cberelie  nne  grando  prédnoB;  aile  contribn 
IfdMUUDnt  i  raecsdid  dak  obÊÊmmAùm  mufêUm.  On  la 
paot  donc  la  nég^gar^  alla  raftd  plus  pkililas  laa  rédno- 
tionréÉÉobtarTaâdni^ttawfatt  aahmuMnas  4mt  fiûl  daa  tabla 
da  plnsianhr  aspèoat ,  pour  abréger  caft  cdenli. 
•  18.  L^abararflkm  at  k  ntttafkn  aflTacfaiit  laa  Iknzdtea  ph» 
nètas.  L*obiamtion  na  «paiit  doMàr  qi»  k  Imi 
P*aprk  raaoansion  droita  at  k  dtelkaiaa»  ohnayfla  , 
k  longitnda  at  la  ktitnda,  aa  7  employant  Féqnteoia 
parant  et  ToUignité  aj^ranla»  tkma:  ÊmÉÊt  k 
planète  rapportée  i  ricliptiqoe  yraia ,  ^i  atl  nwndnk; 
la  longitnda  tara  comptée  de  Téquinm  apparent.  Aj<Mrta»f 
>7'>946  én(l^  elle  sera  comptée  de  VèqânoxB  Ikiogren.  Aiaà 
Tont  anïax  éfadi  Tèffet  de  k  nûtatlM;  il  iia  ifattm  qii*l 
cafenkr  rabanatioin'da  k  planète  atflbtigiitnda  et  an  faOnda, 
par  kfennide  que  ttoaaayons  doimée  t^IX.  8)^  ttéw  en  don- 
ipant  les  ôgnetp  paite  qu'il  s'agit  M  ds.eanfarlh  fm  Km 
apparent  an  nn  lieu  Trai.  H  y  a  pluaiem*  maniiret  d'attemfct 
le  même  but;  celle-ci  me  parait  la  phé  aimple. 
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Des  Comètes. 

1.  Les  comètes 8ont  des  planètes  qui  se  menrabi  dansdef 
qrbites  très-ezcentriqaes  et  qqi  ne  dcTiennent  yisibles  posf 
nous  que  vers  leurs  passage^  par  leur  périhélie.  La  n^fS^ 
de  leurs  mouyemens  les  emporte  bientôt  à  des  distaocei  où 
il  ne  nous  est  plus  possible  de  les  aperceroir  ;  car  ces  pknètcf 
sont  fort  petites,  et  d'ailleurs  elles  sont  enteloppées  d'm* 
nébnloûté ,  sorte  d'atmosphère  épaisse  qui  las  rend  pan  prop<* 
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â  rtfiteUr  la  lainière  i  ensorto  que  ponrla  plupart  elles  soDt 
ttietcopiques. 

s.  On  les  appelle  comètes ,  c'est^-dire  ^  astres  chevdus ; 
cette  atmosphère  ou  chevelure  prend  par  fois  diverses  figures 
«t  leur  a  fait  donner  par  les  anciens  différens  noms  que  Ton 
peut  voir  dans  Pline,  livre  II  »  chap.  a5. 

3.  Quand  les  ellipses  sont  fort  excentriques ,  les  formules 
40Dt  très-incommodes  et  perdent  beaucoup  de  leur  précision 
dans  la  pratique;  il  a  fallu  les  disposer  d*upe  manière  dif- 
férente. 

L*éqpati(m  aetronomiqne  de  l'ellipse  est  Y  =  — ; 

^  ^  ^  a  -f  *  ^®®  * 

s=5^  Tl  f  '^*  *=a— «  la  £stance  périhélie;  e=afh  j 

4i-^e  =  aa— -A,  et  la  formule  devient 

^ (ag — h)h      (flg — h)h 

ci-4-(a-'fi)cofiu  "^a+acosu— Acostt 

(Qa-^)A    .         ■ {Qa^h)h 

~  aoeot*'       x/^~t^"g*?^N~âqcos*iu— Aco8»J:u(i~tan6^^u) 

(oo-A) 


COS*^|lt_ 


•  — *+*»"6-i"      -*'i«D+(5^)»"8-iu] 


A hco^jx 

"ooi^i  tt  (i  4-tang*  ^x)  ~  cos^u' 

gr  est  i'aaomriîe  excentrique  qui»  dans  les  ellipeesdes  co- 
êtes ,  est  toujours  fort  petite  en  comparaison  de  u,  et  qui 
serait  nulle  si  Ton  supposait  un  i  =  i;  on  l'excentricité 


T=  X—  (1  —  m)  lin  X  =  -=^ 
a' 

ifi  =  ix— K' —'"^  " 

=nttangîx  +  (5 — "») 


+  Cf— n»)taD 

Cotte  équation  sera  toujoars  coi 
leur  do  tangîxi 


-C'«»8î 
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■^ (^mtans  lu — î  m  tang*  î  u  ^  J  m  tang^^u) 

+  — ^  i-^m*tutgiu—-^m*tui^iu  +  -ifm*tan^iu); 

5.  La  première  partie  de  cette  ezprewion  est  indépendante 
de  m ,  la  Mconde  n'en  renferme  que  la  premiàre  pnisunce , 
la  troiaèrne  dépend  da  carré  ;  on  peut  négliger  les  puissances 

npérieurea.  On  voit  qoe  si  m=:T  est  une    quantité  très- 

petita ,  la  première  donnera  nne  valent  fort  approchée  du 
tenu  par  Tanomalie  Traie ,  et  de  l'anomalie  vraie  par  le  tems  ; 
mai*  l'Anomalie  étant  donnée,  on  aura  pour  le  tems  une 
quantité  trop  petite,  et  le  tenu  étant  connu  ,  on  en  dédni-. 
rait  nae  «nomalie  trop  grande ,  à  moins  que  î  u  ne  surpassât 
45°.  L'ecrem  tera  d'antant  moindre  que  l'ellipse  sera  pins 
•longée. 

6.  Si  m  est  insensible ,  on  a  poar  calculer  la  marche  dea 

«onitea,  lea  étroations  fort  simalet  V=: — t~, — ,  et 
'  ^  ^  cos*^u* 


tangèu+àtang^i* 


36o" 


flirf       a'yf    _ 

s* .  AA*         Ah* 

A  est  la  durée  de  l'année  sidérale  de  la  terre  (  XIII.  i8), 
7>  Supposons  qu'on  ait  déterminé  l'anomalie  par  la  formule 

— tj_  =  taag  ï  u  +  3  taog^  u , 
Ah* 
tandis  que  Vanamalie  véritaUe  pour  l'ellipse  est 


S^~^9^HII 

590 

ASTRONOMIE. 

1 

— ^ 

-  =  langiu+^Iai)g':u+(^mtan5J 
-JmtaDg=-i 

it  +  elc.)  +  etc. 

J'ai 

trouvé ,  par   la  comparïisoa  de  ces 

i^k 

ifu— li)  z=  i  nitan6iHCços»|ucos'iu 

'— sin'iuco^ïii' 
-Sm,<». 

«t  à 

l'on  néglige  U  difTérenoD  entre  ces* 

l|.'«OOE-i>, 

ÈsinI 

[u' — u)  =:  m  tang^  u  (0,3  cos'  î  «+  o , 

l5c08»jB  —  0,9), 

ou 

t;inl 

y-u)  =  -mtan6iuCo,4-o,3co8' 

'Ja— o,6i;oi<iii). 

C'est  réqiiBtiou  de  M.LapUce;  c'est,  sous  une  autre  Eorn». 
l'équation  de  Simpson  {  MhccHaneous  Iracls ,  p.   Sg);  «lU 
donne  à  fort  peu  près  l'erreur  de  notre  formule  a[>proitiiiutivB. 

-■va».! 

>B.    il  r:...Hr»;t   rt..«    »  —  -  fîne  *m>».JL:K>i»    BotU      H 
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3irV/a       ^VS  ^       • 

aifin  la  comète  qui  aurait  i  de  distance  périhélie  emploierait 
iog^>6i54  i  décrire  les  30®  d*anomalie  qui  8*étendent  du  pa« 
ramètre  au  périgée  ;  son  rayon  vecteur  décrirait  en  ce  tams 
le  secteur  de  go^.  Cette  comète  est  souvent  désignée  sous  le 
nom  de  comète  de  lOQ  jours. 

10.  Les  tems  sont  proportionnels  aux  seettim;  on  aura 
donc  toujours  cette  analogie  : 

109^,6154  :f::  e  :  Gtang^Jn  +  tangiw), 

^  =  î  (109^6154)  (i  tang5 i  u  +  tangiiO 
=  iOo9^Gl54)  (tang^iu  +  Stangiu) 
=s  a7/,4o385  (tang'i  ^  +  5teng  i  u)  ,• 

aind  Fanomalie  u  étant  donnée ,  il  sera  toujours  facile  de 

odciflfr  le  -teas  qui  ré|p«nd  à  cette  ao^malie. 

Si  c*e8t  le  tems  qui  est  connu ,  il  n'est  pas  aussi  simple  d*en 

condore  raiK)iiaalie,  puisque  i*équation  est  du  troisième  de- 

I 

gré;  mais  soit  tangB=   ^  *^^77     .  tangA=  ytan^ i  B  ; 

flors  tai^f  tt:=acotûÂ.  Vojez  la  Trigonométrie  de  Cagnoli. 

n»  Qa  .peut  ainsi  calculer  une  table  des  anomalies  u  pour 
Ums4fii  l^nrs  ou  fractions  de  jour,  en  supposant  ft=:  i.  Cette 
table  servira  pour  toutes  les  comètes.  En  elFet,  soit  9  le  tems 
du  passage  de  la  comète  par  son  périhélie ,  6'  le  tems  pour 

«eqiiel  on-c^faercfae  l'anomalie.  Faites  t^iz  — sr*  «  vous  aurez 

I«  tems  f  qu'il  faudrait  i  la  comète  pour  arriver  du  périhélie 
À  la  même  anomalie  ;  si  l'—  i  ast  une  cpiantité  négative ,  c'est 
^Oe  la  comète  ne  sera  pas  encore  parvenue  au  périhélie ,  t' 
négatif  j  ainsi  que  l'anomalie  u  trouvée  par  la  table. 
Supposez  an  contraire  que  l'anomalie  u  soit  donnée ,  vous 
nrerez  à  côté  deu,  dans  la  table  ^  le  tems  l' de  la  comète 


-  = -|  = -^  Ctangiu-f- 3™»6 


la  table  ,  avec  l'anomalie  u,  de 
dfl  log  ^  -j  ;  multipliez  tout  [ 

«Tez-Tow  Ifl  tenu  t?  divisez  ( 

A"      »■/» 

13.  Lei équations  (lo)  sont' 
modes  i  mus  ponr  Tioe  table  n: 
termes  de  distance  en  distanci 
plus  ou  moins,  et  l'on  interpc 
l'éqnatîoa  t*  r=  C  (tang  î  u  +  j 


LEÇON  XXr.  5a5 

'  supposez  d  abord  co8*~au=:i,  vous 


4i.  106775 sîn  i** 

d/ 
z  la  valeur  très-approchée  du  =  -î f — g-: — i,  avec 

telle  vous  cherchez  cos*j du,  pour  recommencer  le  cal- 
C*e8t  ainsi  qne  j'ai  calculé  la  table  générale  avec  plus 
sndne  et  4a  précision. 

a  table  vous  ofirira  rarement  la  quantité  que  vous  cher* 
b;  mais  vous  la  déterminerez  aisément  par  des  parties 

>ortionnelles. 

h 
iumû  vous  aurez  u  vous  calculerez  aisément  — rp'* 

COS  ]jU 

>n  a  donné  diverses  formes  à  la  tabla  générale  des  co- 
es.  J*ai  choisi  celle  qui  m*a  paru  d'un  usage  plus  com- 
le  et  plus  général  ^  elle  est  austt  la  plus  facile  i  calculer 
:  précision. 

S.  Quand  on  connaît  les  élémens  d'une  comète ,  avec  sa 
ince  périhélie  et  le  tems  du  passage ,  on  peut  calculer 
tout  tems  son  anomalie  ;  à  cette  anomalie  ajoutez  le  pas- 
)  au  périhélie ,  vous  aurez  la  longitude  =n+z*>  siVano- 
ia  est  négative,  on  a  la  longitude  L=n — u;  les  signes 
Dgent  si  la  comète  est  rétrograde ,  et  l'on  a  après  le  pé- 
lEe  li=:n— tt,  et  avant  L=n-|-u,  c'est  la  longitude 
8  Foilnte;  vous  en  retranchez  le  lien  du  nœud;  le  reste 
-  Q  est  l'argument  de  latitude  ;  soit  I  l'inclinaison  , 
l  (Lr— Q)  ces  I=tangdist.  au  nœud  sur  réclipt.=(L'—Q)» 
itez-y  le  nœud,  vous  aurez  (L'— Q)  +  Q  =  L';  lalon- 
de  sur  l'écliptique; 

nn  I  sin  (L  — -  Q)  =  tang  latlt.  héliocentrique^ 
tangl  sin  (L'—  Q)  =  tanglatit.  héliocentrique  ; 

.    ^  COS*  î  tt      ^  h  CO8  A  ,. 

este  à  trouver  v= — 7^—  et  vcosA=  — tt —  =s  dis- 

n  ces*  j  u 

:e  accourcie;  avec  cette  lopgitude,  cette  latitude  et  cette 

snce  accourcie,  vous  calculerez  le  lieu  géocentrique  tout 

une  celui  d'une  planète  (XYI.  a5). 
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i4-  '^la'in  pnar  déterminer  les  ëlémena  d'une  comète  qn'n 
vient  de  dijcoiivrir  ,  les  moyea)  exposés,  quoique  raffisui, 
ne  font  pas  a'itz  commodes. 

Soient  T  et  T' les  temsde  deux  obserratioB»,  CssaT*,^^ 
TOUS  aurez 

T  ^  A  »  C  (tang*  i  a + SUng  i  a) 
T' =  A'C  (taDg*  i  a'+ 3t»Bg  1 0 
T'— T=  A»C[tang'ia'— tang'iu 

+  3(IaogX—  t»S  i")] 

cos'Ju'cos^iu   VaM»5 1/  '  cof iu      cot;  i/eoejû/' 
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ft  :=: ^y— ip et    «i(a-u)=:— ^g-;r--^, 

tioique  simplement  appro!dmatiyes  et  ne  pouvant  a*étendre 
u*à  de  petits  intervalles  »  nous  seront  utiles  dans  les  pre-, 
oières  recherches. 

i5.      i/:v::cos4u:co8*itt^  ou  v'•:v•::cÔ8ia:co8iu^ 

>oit  L  la  première  longitude ,  U  la  aecoitdef  »  B  celle  du 
)érihélie,  u=  (L— n),  u'=  (L'— lOj 

v'»  :  V»  ::  cos^ (l— n)  :  cosi  (L'— n) , 

/"IV-  1 .  cosi(L^— fi)_co8KL— n-fJL) 
V7  ••     •  cosiCL— fl)"      cosKL— n)      * 


(7)' 


t 


cos^  (L  —  n)  cosdL— sin  \  (L — n)  sin  JL 

cod-^(L — n) 
=  cosJiflLi— 'Sinj£flL.t«ûgi(L«i^n), 


taflgi  (L— n)  ±=:  cot|<2L  —  f  ^j|  coséc  t  «flL; 
^e  ^£f%re  la  formule  suivante^  qui  est  de  Nicolic» 

^  +  v^  :  4/*— V*  ::  cos4tt^+  ces  iu'  :  oos ^u  —  cos  ju' 

:  :  flCOS  \  (u'+  U)  COS  ^  {u —  U) 

:  flsin  \  {u'-^u)  sin  J  {vl — u) 

:  :  1  ;  lang  i  0*'+u}  tang  J  (a'— «)  ^ 


tang 


1  (1/+»)  =  ■{ ^^  CM  J  (»'-!.) 

=cot(45**+  *)  cotj  (tt'— a)  i 


*  ,        ,       *  ,>;  donc  h' 
h  =  (vv')'  co 

substitiiez  pour  tuig^(u'+u) 
pez  et  réduisez,  Tona  arriverez 
Lambert  est  parvenu  par  des 
na  «app«ae  que  deux  rayooa  ' 


h=  ■ 


vv'aia*'. 


v+v' — a(y\^ 


17.  Portez  cette  valeur  de 
(i4},  vous  aurez,  par  des  réd 
rème  de  Lambert  : 
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• H^? ) 

1 

=CO'+v'W    1+^i^^ ;; j  X.. 

=c(.HV)'(,.+2:6i^^')x... 

(atang  g  cos  |  (u:^ —  lA* 
i+tang*a       / 


a 

[i  —  âsia  z  coBz  cos  ^  (i*'— «)]* 
=fC(v-f-i/)*(i  +i8iiLr)(i— sinx)*  quant,  touj.  positive. 

t=C(H-v')  •  (1  +  aia  i  X  cos  i  x)[:2î»inH(45'—  i^)]* 
=C(v+i/)»(i  +sin  ixcos  ix)(a)^sm  (45*—  ^  x) 

=C(v+ vO  *  (cos^  i  X — sin^  i  x) 

1 

=C.vVi  +  ^Y  (cos'ix  — sîn'ix) 
(cos^jx— sin^jx) 


(sin**)*^ 


.T   v3 


^=zC{-^ — ^j  (cos^  i  X  —  sin'i-x)  quantité  positiyo 
\8in  z/ 


=*-LS, — 5^  j    \    ' 

k  eit  la  corde  parabolique  qui 
,eu»»etv';   en  effet,  «««  = 

h=(f  +  i/){^'—^ 7+i 

«•est  le  célèbre  tléori»»  *•  ' 
1,  premier,  maie  e»  «rait  fait  ] 
il  ma  paraît  peu  commode. 

18.  Soit  •  =  50°— «  c«    . 
Tona  tro«erex 

— 3nii49<m 


M.  BurcVbardt    a  donné    1 
imoirei  de  Vlnititut,  une  1 

T'-T=c(;^)'- 
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!e  Tellipte  ssaa.  Lambert  démontre  la  formule  smyânta, 
lans  ses  Propriétés  des  orbites  cométaires,  page  Aoi  , 

at/fl,mT^_  r    zdz  a\/Z.mT_  r    grfg       ^ 

développez  le  radical  et  intégrez ,  vous  aurez 

pu 

le  facteur  — -=:  de  Lambert  est  notre  facteur  C=a7^4<^385  ; 
3v/a 

on  aura  donc 

/Il  3^       S         0        iz 

équation  curieuse ,  mais  peu  commode  pour  le  calcul. 


An  lieu  de  (z*— ;■)  mettons  f-r — \  (coi»ia>-«n*ix); 
réquation    devient 


iv» 


r- T  =  C  [(^)  (C0.3  i  «  -  «a»  i  *) 

-t.  -1-  (^ JlLY(co»»  i  X — «in»  i  iT)  +  etc."! 
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«érie  encore   fort  încommode;    mettez    en  m  lei  TSleon  dfl 

(cos";.r  —  sin'Ja:),   Ton»    aurez 

i',^fi5.47fi/  «■'  V .  ,   ,    ,      ...  , .  ,,     ...... 

H , — ( 1  siii;ai(l  -j-^im*lm  —  Ssin*!* — 4"°  È* 

a  est  le  demi-grand  axe  ,  qui  surpasse  toujoan  de  beaucoup 
l'unilé;  la  siirie  e^t  donc  ordinairepietit  ti'A^'eoMWIgflfts, 
et  {icjiii:  la  {larubile  ,  elle  se  réduit  au  terme  iadépendant d« d. 
30.  Quand  on  aura,  par  des  euais  à  l'aide  de  ces-far- 
mutes,  saii'fait  à  l'intervalle  T* — "T,  on  chenibera  les  élé- 
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ites  lea  «Ilipses   planétairea;  nous  anroni  les  valeurs 
es,  ponr   U  chuto  parabolique   du  planètes  sor  U 


Pluptti. 

ï 

e/Koo 

¥ 

16, 858 

i 

27,404 

<f 

5., 547 

Ç 

iaE,85o 

TC 

3a5,a4o 

^ 

806,640 

ft 

aa84,5oi 

«  ^nte  itant  plus  rapide  qu'aucun  tuoiiTeaient  cir- 
\,_  parabolique,  elliptique  ou  hyperbolique,  Lambert 
pplut  que  jamais  aucune  comète  ne  peut ,  daoa  les 
lonhéi  par  cette  table ,  faire  qq  chemin  é^al  i  v'. 
})1^  les  nombres  de  cette  table  ,  une  comète  ne  peut 
»r  centralement  l'orbite  de  Mercure  en  itl,i,  cella 
éna  9A.^yj,  celle  de  U  terre  en  54^8,  .et  .ainsi 
itres. 

iSar  ànq  points  donnés  on  ne  peut  ima^ocr  qu'une 
Mrabole  ou  nne  seule  ellipse;  l'un  de  ces  points  est 
r>  le  centre  du  soleil,  il  faudrait  donc  quatre  points 
ktre  observations;  mais  tnns  rayons  vecteurs  et  lés  denx 
, compris  déterminent  un  point  qui  est  le  péribétie,  il 
donc  de  trois  observations.  Deux  latitudes  et  deux 
■clea  déterminent  le  ncaud  et  l'inclinaison;  une  courba 
itisferait  aux  trois  longitudes  et  à  deux  des  latitudaa 
tiafera  pas  également  à  U  tioijièine  latitude ,  il   fau- 


53a 
drait  poui 


accnurcie 
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cela  que  les  observatiom  fiusent  rigoarensement 
T'Xite  l'erreur  portera  sur  celte  trouième  latitude, 

ne  sera  qu'une  approximation. 

lift  les  ^emiièiiex  et  tcun  les  astronomes  les  plni 
e  sont  exerces  sur  le  prublèiue  dtdîcile  de  lu  ài- 
Tj  c]e!<  otbitei  cométaire» ;  ils  ont  dooné  diversM 
qui  tniiles  oiit  leur  mérite  particulier;  daas  Tim- 

dit  les  exposer  dans  un  simple  Abrégé,  nom 
:lnnner  une  toute  dilFérente,  laquelle  n'emploie  q os 
is  trés-Llimentaires,  et  nous  l'appliquerons  à  ror- 

comète  la  plus  célèbre  «t  la  mieux  i^onnue. 
:  cnmetd  a  été  observée  dans  un  cercle  de  latitude  qui 
c  le  cercle  de  latitude  qui  passe  par  la   loleil,  lu 
:z  .longalifin  (fig.    i38). 

:  du  ïoleil  Ja  perpendiculaire  SP  sur  la  diitanu 
TC  de  la  comète.   Nous  connaissons  ST=:V  (t 

iiP  =  VsinT,   TP  =  VcosT,  TSP^gtf— T; 

donne  pas  davantage.  Soit  SC  =  v  cosa  h 

soleil ,-  tout  ce  que  doq) 


LEÇON  XXr.  533 

,.     ,       TC  ^  Vco»(T— a:)co«»tengff 

^_  tanggcog(T— x) 
~  sinT 

—    se  _    VsinT 

^"  C08  A         C08  A  C08X* 

Tout  dépend  donc  de  l'angle  x,  qui  est  inconnu. 

X  pourrait  être  négatif,  il  suffirait  d'en  changer  le  signe 
dans  les  formules  précédentes  ;  f  changerait  de  valeur ,  la 
comète  serait  beaucoup  plus  près  de  la  terre,  SC  resterait 
le  même  ,  a  changerait  tant  soit  peu  et  v  aussi.  A  moins  que 
la  comète  ne  soit  brillante  et  son  mouvement  rapide ,  il  sera 
plus  probable  que  x  est  positif. 

a6.  Pour  montrer  l'usage  de  ces  formules ,  adoptons  pour 
h  comète  de  ijSg  les  élémens  de  Klinkenber^.  De  toutes 
les  ellipses  qu*on  a  données  pour  cette  comète,  Pingre  a 
trouvé  que  la  meilleure  est  celle  de  La  Caille;  celle  de 
Uinkenberg  n*en  diffère  presque  pas 

Soit  a=: -} grand  axe  =  18.018467 ,        h  =0.5899739 , 

log  a  =  i  .9557179 ,  log A  =0.7656484^ 
longit.  périhélie  =  n  =  lo-''  3*19'  18*, 
longit.  du  nœud  =Çl  =     i.a3.45.35, 

inclinaison  =  I  =  17*  J^o'  5", 
passage  au  périhélie  1759"*  71^546933, 
mouvement  rétrograde. 

Au  lieu  d'employer  les  observations  réelles  à  la  recherche 
des  élémens ,  calculons  sur  ces  élémens  les  longitudes  et  la- 
'  tltndes  géocentriques  pour  tous  les  jours  d'observations  ,  et 
servonfr-nous  de  ces  observations  fictives  pour  trouver  une 
parabole  et  une  ellipse;  nous  jugerons  mieux  de  la  sûreté 
des  méthodes. 

07.  D'après  ce  plan,  j'ai  calculé  pour  chaque  jour,  dans 
l'eUipse^  l'anomalie  excentrique  ^  en  faisant  pour  tous  les  de-. 
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-.  rra'e. 


j'ai  ciierc'n':  k=  :?mi  de  cet  anomalie*  rraÏM  par  la  fonnnlf 

que  i'ai  lirée  Hë  la  fonnale  connue  z=:z— raïnx. 

Avïc  I4  table  des  t  et  dei  u  il  m'a  été  facile,  par  àet 
pan."  proporrJonr.elles,  de  déterminer  les  u  par  tooles  hs 
rib;f  rvai'in*  ,  et  àe  Id,  HnTant  lea  procédât  (l3),  tooi  Ici 
lieu'c  ç.:'-.centriq.,e<. 

S"it  T  le  tenn  de  l'abiervation ,  V  teiaî  da  pMagB  » 
périholiiï  ;    T  —  4   ou  S  —  T ,   nÛTant  let  caa,  me  âiMUlil 

le  teni-^  t  omptû  du  périhélie.   Avec  ces   l  divûés  par  A*, 
j'avai-   \ti    tem;  de  la  comète  de  loq  jours;  ja  chercbaiilti 
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Le  fil  JOTïier  1759    î  u  ==  ^"S^'Bb"" 
loaa i  u'=  45.16.35 

J(u'-^>  a*  -F-  sS.if 
If  =  1. 17343...... .o-o6ç)4335    logC t.4^8iiS 

v':=   1.15789 O.063S675     log  3 0.477131a 

^  =  tang*  s. 0.006786a    HQ  45° 9 . 84^4850 

taDss:=45*ii's/..  0.003895»    logC 1.7G44178 

V 0.0694335 

a o.3oio3oo  v^. ......  0.0347^^^ 

nnz 9.8509367    C.  Hn« o. 1490733 

cos  z 9. 8480337      double o.  3981466 

ix»i(du> 9-99993°°     a»'!» 9-99999°» 

amm=cfZa' 4û' . .  9.9999804       eini» 7.6767995 

i<»:=o.i8.flo  logo.gSSiaa...  9.9936073 

Ç,  .log 3...  9.5338788 

tang'*...  5.3536084 

+  0.00000,7        4-8690947 

T'— T  =  0.98313.9 

ëttêfiT  parabolique  ^  0.01 687.1 

car  l'intarvalle  des  obtervations  :=  i  jour;  m^s  noas  avons 

employé  les  rayons  vecteurs  elliptiques  conme  nous  aurions 

fait  d'après  les  observAtiouï  ;  on  voit  donc  de  combien  il  s'en 

faut  que  la  formule  parabolique  ne  satisfasse  aux  obserra- 

lioièj  oa  aeriiijt   obligé  d'augnteatcr  J«s  rayons  vecteurs, 

9'ttt-J^-^rt ,  4«  In  falsifier  pour  trouver  un  intervalle  pa- 

xaboliqne  d'nn  jonr ,  ce  qui  jio  pouiraît  se  faire  sans  s'écarter 

du  T^tabtes  éltocas.  Four  voir  si  l'iotenalle  e^t  vraiment 

wds&it,  afontoiu  ca  qui  manque  à  la  formule  fftm  être 
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Logcoi»Uiit  =  l(^7.9S65<( 0.8G13977 

C.  loga....   8.7443g 

log  coDstaut  pour  l'ellipse  <le  i75g. . 

V*D  z/'  * 
quadruple. . 


.6o56i 


.735» 
.67680 


1"  terme  elliptique  ^o.oi&go.i  8>aoi4i 

parabolique  =  o.g83i  3. 9 
T— T  =  o.999o3.o 
etxenr  =  0.00097  ; 

naiï  il  reste   des  tenoea  i  calcnler,  qui  sont  po«iti&.' 


Log  1.363476.. 

C.  a».. 

log  constant  pour  notre  ellîpM. 


7.^(8856 
7-fi«a9o 
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Soit  la  latitude  observée  =:  g  =  4<>  Zo'  h^"  B , 

la  longitude  G. =  ii^fO^^  4* 

le  lieu  du  soleil  était  alors 10.   1 .33.56 

ce  qui  donne  une  élongation  oriental^  T  =    i.aa.io.  8 
lé  logarithme  du  rayon  vecteur  de  la  terre    S^SsSfliyo.* 
Si  nous  supposons  Tangle  i  la  comète...     3^  o.  o.  o 

nous  aurons  pour  longit.  hélioc.   L=G4^.     a.a3:44.  4- 
La  distance  accourcie    Vcos^=VsinT=  0.77758a;  c'est 
la  plus  courte  que  l'on  puisse  supposer. 

vcosA        VsinT  .- 

V  = = * —  =  0.779043» 

COSA  COSA  ''^   ^^* 

t 

€*ist  la  moindre  que  l'on  puisse  supposer  ;  il  est  donc  presque 

sArque  v>o.779o43,  ç=^^H2î^î— f^=VcosT=pi6o583i; 

cette  distance  à  la  terre  par^t  trop  petite  1  la  comète  aurait 
été  plus  aisée  à  trouver ,  on  l'eût  aperçue  quelques  jours 
plus  tôt  y  il  est  donc  très-probable  que  x  est  positif,  ce 
qui  éloigne  la  comète  de  la  terre  et  diminue  la  longitude 
béliocentriqne. 

3o.  A  la  supposition  a?  =  o  î'aîoute  celles  de  x=i^y 
xz=zio  et  11**,  ==ao  et  ai*,  =3o  et  3l^  =40  et  4^% 
=:5o  et  51**,  etc.,  autant  que  je  juge  à  propos ,  et  par  les 
formules  je  forme  le  tableau  suivant. 

Remarquons  en  passant  ^  que  dans  la  nécessité  d'exposer 
clairement  la  méthode ,  je  suis  forcé  à  exécuter  un  peu  lon- 
guement des  calculs  qu'un  astronome  exercé  trouverait  les 
moyens  d'abréger  sensiblement,  et  de  tenter  des  estais  qu'il 
omettrait  parce  qu'il  en  pressentirait  l'inutilité.  Je  ne  serais 
donc  pas  surpris  qu'on  jugeât  le  procédé  beaucoup  plus 
long  qu'il  ne  l'est  dans  la  réalité.  ^ 
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Pusilinns  hjpothétiques  de  la  comète ,  le  2i  janvier 


- 

l. 

A 

' 

'            , 

°, 

=..5.44-4 
a. 2a. 44. 4 

3.30.36B 
î.35.18 

0.77904 
0.77333 

o.&^83 
0.6:740 

\° 

a.i3 

4..4.«> 

4..8..9 

o-79>74 
0.79438 

0.74094 
0.75595 

z 

2.    3 

4.5o.ao 
4.53.»7 

o.83o45 
0.83595 

0.88683 
o.goaSa 

1  .2.3 

5.  ,7.2., 

0.90,7a 

,.o5a77 

■ 
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3i.  Supposons  que  la  comète  soit  péribêlie  »  nous  aurions 

A  =  V  =  o.  77904 ,  h  •  =  1 .  4543  ;  le  mouvement  diurne  se- 
rait celui  de  1^,4^4^  ^^  ^^  comète  de  109  jours ,  il  serait 
de  a**;  nous  en  pouvons  conclure  que  le  mouvement  de  la 
comète  n'est  pas  de  a"  par  jour  ;  car  l'expression  du  mou- 

.JL 

vemeot  diurne  du=:  , deviendra,  dans  le  cas  de  h=i^  • 

.        1 .  si3 .  38        «,   / 
du  = j —  =  a*  1  j 

tt  comme  v  est  donné |  ai  A<Vf  du  diminuera. 

1 

5iz=5i«,  v=i.Ji4i75,  du=ilî^— =  i«o'aG''Ai 

■  XéK  une  fraction  ,  du  n'est  pas  d'un  degré.  Voilà  tout  ce 
^■'•a  peut  savoir  le  jour  où  Ton  a  découvert  une  comète , 
et  cet  calculs  faciles  se  font  avec  plaisir. 

3s;  Le  lendemain 9  âa  janvier,  je  suppo5eg=r4"35'36^> 
pins  forte  de  4'  37'  que  le  ai  ;  on  pourra  conjecturer  que 
la  planète  a  passé  son  noeud  ascendant ,  que  la  latitude  hé- 
liocentrique  augmente ,  on  que  la  comète  approche  de  la  terre. 

Soit G  =  11  .a3. 18.  ai 

O  =  10.   a. 34. 57 

ainsi  le  as T  =    i.ao.43.a4 

le  ai T=    i.aa.io.  8 


râongation  a  diminué  de dT  ==  i .  a6. 44 

la  longitude  a  diminué  de dG  :=  a5.43. 

V]  fint  former  un  tableau  semblable'  à  celui  du  ai.  Noua 
L  +  ^=ft+T— 90*>     et     dL  +  dx=d^+dT 
+  !•  l' i^—  !•  a6'44''=— a5'4y=rfG ,  dx=—dL-^G 
iiL=— -  cLp-— ciIG.  Les  suppositions  différentes  que  nous 
»D5  faire  pour  dx  donneront  pour   dL  les  quantités 
•jointes  : 
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rfr 

dL 

+  60- 

—  85'  45' 

*> 

-G5.43 

ao 

-45.43 

0 

-a6.43 

—  ao 

-    5.45 

—  if, 

+  >4..7 

—  60 

+  34.17 

—  80 

+  44.I7 

Je  tiippo'erai  x,  o  et  i*,  10°  et  ii%  etc.,  comnia  le  li; 
la  o  mpiiraii'^'n  des  deux  tableaux  me  penoettra  de  fiùie 
if.r^=±<^o',  et  doDnera  la  valeur  cnrrefpoDdaittede(fL,d'oB)t 
pourrai  conclure  celleqaicarTespaDdàd'aDtnmleiindeiiC' 


Positions  hjpothéùffues  de  la  comète,  le  32. 
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mple  comparaison  des  deux  tableaux  me  montre 
utes  les  hypothèses  les  1/  diminuent  d*an  jour  à 
s  la  comète   marche  vers  son  périhélie;  les  la* 
centriques  vont  en  augmentant  ;  la  comète  s'éloigne 
1  ascendant;  les  ç  prouvent  que  la  comète  s*éIoigne 
cette  atigmentation  des  f ,  et  la  diminution  des  L , 
à  prouver  que  la  comète  est  rétrograde, 
ivons  maintenant  essayer  des  hypothèses  et  voir 
ous  donneront  T^ — T  ^=  1  ;  nous  pourrions  Sonner 
à  plusieurs  de  ces  hypothèses,  par  un  calcul  beau- 
:ouTt  que  celui  de  la  formule  (sS)»  Soit 

=7-5-5 — )  }  à  nous  trouvons  A  >  4/,  c'est  un  signe 

position  est  inadmissible  ;  par  exemple ,  nous  au^ 

=  4û    L  !=  i.i3. 44*  4    ^  =  i'Oi990j 
=  4^    L'=  i.i8.i8.ai     i/ =5  1.01619 

dL  =        i.fl5.43. 

€•  i^ây.S/'^ 6.a9948 

1.^5.43 3.7iiaa  ^ 

0.01070 

V. . . .  o.oo856 

'    i/....  0.00655 


A* . . . .  o.oa58i 
A.r.«  o.q5i6ii« 

par  les  logarithmes  mêmes  que  h  ^qne  4/,  ce  qui  est 
;  ainsi  en  supposant  JL  =  85'45'',  il  faudrait  re- 
ijrpothèses  dans  lesquelles  v  est  1^0  ou  au-dessus, 
posant  dL  =  65'  43'»  les  rayons  vecteurs  pourraient 
,  mais  non  i>a. 

3osant  dL  =  é^'  4^",  on  pourrait  donner  à  x  toutes 
'8  depuis  o  jusqu'à  5o^. 


l 


<54o 
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+  60' 

—  85' 45' 

40 

—  65.43 

fiO 

—  45.43 

0 

—  35.43 

—  20 

—    5.45 

-T.   40 

+  U17 

—    60 

+  34.17 

—    80 

+  44-^7 

Je  supposerai  i;,  o  et  i%  10"  et  11%  etc.,  comme  le  11; 
la  comparaison  des  deux  tableaux  me  permettra  de  fidra 
dx — ±6o\  et  donnera  la  valeur  correspondante  de  dL,  d'où  je 
pourrai  conclure  celle  qui  correspond  à  d'autres  valeuiB  de  dx, 

■ 

Positions  hjrpothétiques  de  la  comète ^  le  22. 


X 

L 

A. 

V 

C 

0° 

1 

3.a3. 18. ai 

3.23 

3.45.33 
3.60.39 

0.76384 
0 . 7640a 

o.6a333 
0.G5664 

10 
11 

a.i3 
a. 13 

4.3().5t 

4.33.61 

0.77634 
0.77893 

0.76773 
0.77149 

QI 

a.  3 
a.   a 

5.  5  55 
5.  9.   I 

0.81434 
0.81 973 

0 . 90076 
0.91691 

1.06339 
i.o8i3o 

3o 
3i 

1  33 

1  .33 

5.33.40 
5.34.48 

0. 88435 
0.89343 

40 
41 

1 .  i3 

I  .  13 

5.49-33 
5.5o.a7 

1 .oooiS 
1.01619 

1 .  36289 
1.38650 

5o 
5i 

1.  3 

1.  3. 18.31 

5.55. 3o 
5.55.33 

1 .19313 
1.31764 

i.53i58 

1.61457 
^ 
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33.  Xa  simple  comparaison  des  deux  tableaux  me  montre 
que  dans  toutes  les  hypothèses  les  1/  diminuent  d*un  pur  à 
l'autre;  que  la  comète  marche  vers  son  périhélie;  les  la* 
titndes  béliocentriques  vont  en  augmentant  ;  la  comète  s'éloigne 
de  bon  nœud  ascendant;  les  ç  prouvent  que  la  comète  s'éloigna 
de  la  terre  ;  cette  atigmentation  des  e ,  et  la  diminution  des  L , 
concourent  à  prouver  que  la  comète  est  rétrograde. 

Noua  pouvons  maintenant  essayer  des  hypothèses  et  voir 
celles  qui  nous  donneront  T^ — T  ^=  1  ;  nous  pourrions  donner 
Texclosion  à  plusieurs  de  ces  hypothèses,  par  un  calcul  beau- 
coup plus  court  que  celui  de  la  formule  (sS)»  Soit 

=^  (  "ô — y  g^# — )  ;  »  oous  trouvons  H  >  </,  c  est  un  signe 

que  la  supposition  est  inadmissible  ;  par  exemple ,  nous  au- 
riona  par 


et 


X  : 


4b    L  :=  i.i3.44-  4    ^  =  ^•oi990j 
41    l/r=s  1.18. 18. Al     i/=5  1.01619 

JL  =        i.fl5.43. 

€•  i**â3r.37',9 6.^9948 

1.^5.43 3.7iiaa  ^ 

0.01070 

V. . . .  o.oo856 

'    i/....  0.00655 


A* . . . .  o.ofi58i 
h.,..  o.q5i6ii. 


On  Toit  par  les  logarithmes  mêmes  que  h  >qne  4/,  ce  qui  est 
impogahle;  ainsi  en  supposant  £2L=:85^  4^^^,  il  faudrait  re- 
jeter les  h3rpothè8e8  dans  lesquelles  v  est  1,0  ou  an-dessus. 

£a  f  opposant  JL  =  65'  43'»  les  rayons  vecteurs  pourraient 


1,0 ,  mais  non  i>a. 


En  aapposant  cl  L  =  45'  43^  on  pourrait  donner  à  x  toutes 
1a  Tiicnrs  depuis  o  jusqu'à  5o^. 


a:  =  5a"     et     x'  =  50°  40',     T' — ^T  =^ 

On  en  conclura  qu'il  faudrait  falrf  x-ksJ^ 
Ktv=  1.1  i7«nviron,  pour  avoir  une  parabote. 
Avec  le  mouvement  tJL=45'  43°,  c'eat~à-dù 
3c:=4&''  donnera  T' — T  =0.9349;  mais  x~ 
T'—T  =  1.0345^  on  entrevoit  qu'il  faudrait  fa 

EnSa  avec  le  mouvement  r^L  =  a5'  43',  0 
X  x=  j::'r=  50°,  T"— T^i.i4.  et  par  consèqueill 
est  déjà  trop  fort.  Il  résulte  évideoiment  de  < 
qu'avec  des  valeurs  de  v  entre  0.9S  et  i.aa,  onpo 
nombre  de  paraboles  qui  satisferont  eux  deux  pr 
servatitins.  Le  milieu  entre  ces  deux  limites ,  ou 
ou  1 .  i ,  s'écarte  probablement  très-peu  de  la  v 
On  ne  peut  rien  tirer  de  plus  de  ces  deux  ol 
mais  c'eit  déjà  une  connaissance  importants. 

35.  Le  lendemain  a3  janvier.  M,  Mcuier  obic 
la  comète.  Supposons  qu'il  ait  trouvé,  comme  p 
culs ,  ^  =:  40°  4°'  9"»  p'"*  forte  de  4'  33'  q 
'G=ti-^  aa=>  35'  14'  et  T  =  i-^  19»  1/  17",  plu 
1"  aS'  7"  que  la  veille.  ïl  en  résulte  une  marcba  g 
assez- régulière,  d'où  nous  pouvons  conclure  que 
■  ment  hèliocen trique  est  tout  au  moins  auHÎ  réguli 
V  doivent  di" 


IXÇON  XXL  B43 

3!  Mdmuneiit  înotilee,  pour  plus  grande  farïité  drai  lu 
cab  suivani,  noua  étendrons  aux  dixaiDe*  de  minutea  les 
leaax  des  hypothèses  pour  lu  traii  jours;  nous  aurooiûniâ 
trois  tableaux  uiivans  : 

Tableau  des  hjpotkèses.  31  Janvier. 


X       ■ 

L 

A 

.. 

d^ 

C 

Î8»  0 
10 
30 

..5. .4.  4 

6.41.54 

1.16784 
1.171S4 
1..7547 

38o 
3f3 
386 
■530 

337 

1-4774 

5o 

s-  0. 

,.5. ,4.  4 

1.5.  4.  4 
■.4.54.  4 
i.4.'(4.  4 

6.41.58 
5.4:..  a 
6.4..  5 
6.4a.  8 

..187,6 

■  .4q83 

">"•""■             w 

(8.  0 
10 

1.6. .8. ai 
1.5.  8. ai 
1.4.68.91 

6.66.37 
6.65. a8 
6.65. aj 

1  .  l4â30 

\:\fâl 

383 

..47=8 

3o 

t 
(9-  0 

1.4.38. ai 
1.4.18.31 

6.65..fe 
6.55.31 
6.56.3a 
5.55.30 

I.l63s5 

1.16778 

i.5oo8 

=3,Wi,r.                             .         1 

(».6o 

;:tf3:-4 
1.4.5.14 

6.   8.57 
6.  8.5S 
6.  8.69 

i.iSSoi 

1.1 3675 
1 .  i4o53 

g? 
384 
38? 
3.9» 

, 

10 

3o 

i.'«.S3.i4 
i.3.g..4 
1.3.33.14 
1.3.33.14 

6.  8.69 
«.  8.5, 
6.  8.58 
6.  8.57 

Î!  155^5 

i.Boog 

)n  T(Rt  d'abord  avec  quelle  facilité  le  cootinnef aient  cea 
leaux,  si  dansl'tuage  qu'on  en  fait  on  voyait  la  nvcesùté 
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d*y  ajouter  quelques  lignes ,  soit  à  la  fin  »  soit  au  commence^' 
ment.  II  n'y  a  que  les  v  dont  les  différences  secondes  soient 
eenfiibles,  et  elles  sont  très-peu  de  chose. 

36.  Le  grand  avantage  de  ces  tableaux ,  c'est  que  chaque 
ligne  qu'ils  nous  offrent  représente  exactement  le  lieu  gèo« 
centrique ,  dont  on  n*a  plus  à  s'occuper  ,  et  que  le  lieu  géocen- 
centrique  sera  également  bien  représenté  par  chacune  des 
hypothèses  intermédiaires  qu'on  voudra  former  pour  x ,  de  mi- 
nute en  minute ,  ou  de  seconde  en  seconde.  Ainsi  toutes  les  fois 
qu'un  lieu  héliocentrique ,  calculé  d'après  les  élémens  trouvés 
pour  la  comète ,  représentera  à  la  fois  la  longitude ,  la  la- 
titude et  le  rayon  vecteur  qui  se  trouvent  sur  une  même 
ligne  >  on  sera  sûr  qu'il  s'accordera  également  bien  avec  l'ob- 
servation. On  voit  que  la  même  méthode  peut  s'employer 
pour  une  planète  nouvelle.  / 

37.  Nous  avons  trois  observations,  nous  pouvons  déter- 
miner l'orbite.  Dans  les  recherches  du  premier  jour ,  nons 
avons  négligé  la  différence  entre  les  JL  et  les  du,  entre 
le  mouvement  sur  l'écliptique  et  le  mouvement  dans  Torbite; 
c'eût  été  alonger  inutilement  les  calculs.  An  reste ,  void 
comme  on  déterminerait  du. 

Cos  du  =  C05  dL  cos  k  ces  x'+  sin  A  sin  x' 

=  cos  (/—  a)  —  a  sin*^  dL  cos  A  cosK^ 
iin*  i  da  =  sin*  idx  +  sin'  {  dL  cos  a  cos  a' 

=  8m'|dL(cosAcosA)  (  1  +-^-rrjr      T') 

.  ,,    ,    /      .   sin*-JrfLcos Acosa\ 

=  sin' 5  dL  (cos A  cos  a')  (  1 -f- tang*  ç) 

sin*  ^  JL  (cos  A  cos  a') 

cosf  * 

.    ,j         sin^dLCcosAcosA')*  .  .. 

sinidu=: — i— ^ «..^<^     quand  on  a  £<ut 
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S4^ 


tang  p  = 


ân-c/A 


8m^dL(C08  A  C08  A^^ 


,  ,         ain^ifA  - 

n?au  =  — = — I  quand 

C08f    '   ^ 


î 
on 


à  feit 


tangf 


sin  ^  JL(cos  X  co«  a')  •  * 


u  Les  calculs  des  deux  premiers  jours  n'étaient  que  pré- 
toires \  c'est  ici  que  commencent  les  véritables  Recherchas 

faut  faire  avec  plus  de  soin. 

os  tableaux  renferment  les  lieux  héliocentriqnes ,  il  faut 
rment  les  démêler.  En  trois  jours  consécutifs  les  h,  les  h 
m  V  doivent  varier  assez  régulièrement ,  les  mouvemens 
et  du  doivent  s'accélérer  un  peu ,  puisque  la  comète  va 

son  périhélie ,  les  dv  doivent  être  un  peu  décroissans  , 
i  on  peut  les  supposer  égaux. 
).  Prenons  au  hasard  dans  nos  trois  tableaux,  en  suppo-» 

dx  =  ao'  et  dL  =45'  4^.  Si  nous  prénions  iir=±:  40'^ 
y,  nous  verrions  bientôt  que-  T' — T.  serait  beaucoup  trop 
le. 


X 

L 

A 

V 

X  =  48.  0 
cr'=  48.flo 
x*=  48.40 

1.5.44*  4 

1.4*58.21 

5.41*4^ 
5.55.39  / 

6.  8.58 

1.16784 

i.iSÂGa 
1.13675 

dLz 
dVz 

=  45.43    dx  =  13.43 
=  45.  7    d)i-=z  i3.a9 

i5aa  ==  dv 
1587  —dv' 

X  =  48«io 
af=  48. 3o 

â:"  =.48.50 

1.5.34.  4 

1.4.48*31 
1 .4*  3.14 

5.4i.5o 
5.55.3o 
6.  8.59 

1.17164 
1.15637 
i.i4o53 

dV 

=  45.43    d; 
=  45.  7    «b 

/=  13.39 

i5a7  =  dv 
i584  =rfv' 

ne 


Ces  trois  hypothèses  sont  â  pen 
elles  ont  toutes  trois  le  même  àét 
au  lieu  de  s'accélérer ,  les  dv  s'ac 
lentir  ;  mais  il  est  «isé  de  rendre  < 

Aiusi  dans  la  première  hypothès 
dont  la  moitié  eit  Sa  ;  retranchez 
ou  faites  quB  la  second  v  soit  moi 
deux  extrêmes,  et  par  des  partie! 
gez  les  L  et  les  a  de  la  seconds 
ainfl,  pour  les  trois  hypothèses  co 


Pnnuin  fypo 

1.5.44.  4 

1.4.59.. 3 

..4.i3.i4 

5.4..^ 
5. 55.31 
6.  8.51" 

Seconde  h/po 

..5.34.  4 

■•4-49-  7 
..4.  3.,4 

5. 4.. 5 
5.65.8 
6.  8.; 

iL  =  44.57 

<a.'=  45.53 
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Troisième  hypothèse. 


W7 


1.3.53.14 


5.4i.*54 
5.55'.3i 

6.  8.5<) 


1.17547 
1.15990 
1.14^4 


dv  =  155/ 

J/ra  i55S. 


cKj  =  4S«  3 

dv=  45.47 

milieu  =  45*a5 

L  La  troimème  hjpathèst  a  tin  petit  aTantage  sur  les 
[  antree,  d¥  ya  cb  diminuant;  nos  dL  sont  corrigés 
enrs  défauts,  ils  vont  en  s'accélérant.  Le  choix  est  près- 
idifFérent  jusqu'ici  entre  les  trois;  calculons  la  dernièro 
:  servir  d'exemple. 

=  1.17547...  o«o7oaii5 
=  i.i4434*-  o.o58555i 


*s o*oii6564 

;t=45*fl3'4'...  o.oo58a8a 


cosx=5®4i'54*—  9«99785 
cosa'=6.  8.59....  9.99749 

r 

1.  — — i^.— 

(COS  A  C08  X')  • . . .   9 .  99767 

8in^rfL=45'â5'...  S.iâoo? 


f2...  o.36io3oo  sio{c{L(co8Aco8A^...  8.11860 

sîns...  9.8533796  8ÎD5dA=  i3'35*...  7 . 59678 

co9£...  9.84655i3  taDgp=i6*'44'io\..  9.47813 
COS  i  du...  9.9999591 

»=!•  6' 


•  •• 


1=    33    o' 


9-9999<^<^ 


C.  cos^...  0.01880 
«inidL(cosAcoeA')...  8.11860 

slnirfu=47'ic/'...  8.13740 

Log  constant. . . .  i  .7644178 
V. ,. .  0.0703115 

V*....  o.oS5io57 

C  sin  s. . . .  o.  1476304 

double . . .  •  o.  3953408 

coa*!»..,.  9*9999600 

sin^tf....  7.9833334 

T-^T=  1.97U67....  0.2947896 
dans  la  parabole. 

35.. 
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Log  constant g .  6û5Gi 

M 

quadruple o-ySoga 

eini»..,.  7.98^33 

1 

ttnne  elliptique...  +o.o3i73i          8. 50149 

m 

T— T=a.oo3is8    dana  rellipae. 

M 

Dans  la  parabole,  T— T  est  un  peu    trop    bible; 

im 

l'ellipse ,  il  serait  trop  fort,  mais  nous  ne  la  cortMtstone 
pas,  ainsi  aous  augmenterions  les  v  pour  avoir  T— T  pbu 
fort,  et  nous  nous  écarleriona   des  vrais  éléroens. 

41.  Nnm  avons  supposé  j-^=4^'*^°'i  ^i  supposant  ans^^*  3</, 
j'ai  trouvé  dans  la  parabole  T'— Tr=  :  .rjSoa  ;  en  tappotut 
3:=48°5a',  j'ai  trouvé  T' — T=3.ooo.nan9  cette  damiire  iup- 
poaition ,  nous  aurions  une  parabole  qui  s;)liiiF«raît  aux  deux  dI^ 
servations  exlrèmes  et  même  à  celle  du  niilien ,  vu  la  pel^ 
de  l'intervalle  et  l'uniformité  des  mouvemens;  g 
rabole  ne  serait  pas  la  vraie  courbe. 
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âr  eât  1a  diitanea  on  norad  sur  l'écliptiqne  pour  la  pre« 
nière  latitnde  ,x  +  dL]a  difltance  an  nœud  pour  la  seconde, 
r  est  donc  la  quantité  dont  la  longitude  a  diminué  depuis 
e  nceod,  par  le  mouvement  rétrograde  de  la  comète  ;L-f-x 
lera  donc  la  longitude  du  nœud»  (L — ^L)  4-  (x-H^L)  sera 
le  même  la  longitude  du  nœud ,  et  dans  le  fait  les  deux 
:alciils  s'accordent.  Dans  la  parabole,  Klinkenberg  a  trouvA 
Mr  d'autres  observations,  Q  =:  1*^  a/Ç*  />  et  >dans  Tellipse, 
t*^  fl3^ 4^' 35* ;  les  autres  astronomes^  dans  TelUpse,  de 
i«^  a*  45'  à  49'- 

tangx...  8.999394^  tang^'...  g.oSaSGBS 

C.  sinx.».  o.5oio55i   C. sin(x+^)***  0.467984a 

■BglîsiT» 33' 4a*.,.  9.5oo3499,..i7**33'4a'...  9.5003498 

^ Klinkenberg^  dans  sa  parabole,  a  trouvé  17*  a8'  55',  et 

liins    son   ellipse,    ij^J^^S"',    les   autres  astronomes,   de 

17*35'  â  17^4^'*  On  ne  sera   pas  étonné  que  par  d'aussi 

wtiti  arcs  que  if A  et  ifL ,  nous  ne  nous  accordions  pas  avec 

hi  astronomes  qui  ont  calcidé  un  arc  beaucoup  pins  considé- 

•ble;  d'ailleurs  on  voit  qu'ils  ne  sont  pas  non  plus  bien 

"accord  entr'enz. 

C.  cosl.  ».  0.0307981 

tangx...  9.5317067 

tanga/ =      ig^i^aS*        9.5434348 
Q  =  1.33.17.33 

1.  4'  4'  ^ 

0.0907381 

9.5587617 

t«ig(*'+  «'w)  =  «^  4f  38'       9-5794898 
Q  =  1.33.17.33 

3*  longitude  =  1.  3. 39. 45  dansTorbite 
*^*  longitude  =  1.  4-  o*  4 

sur  l'orbite  =  —  1 .34.  i5        =  du 
moitié  =  —      47-  7>5    =  {du 
—      a3. 33,75  =  irf«. 


',t(z+4^)=       90.43.54     —  y.SaSMBo 

'A'-'u'-'Uj-^=  0.23.37,70+  a.iG4c5a5 

—  44-J'-  °>^'*—  9  9876305 

J  u  =—  44.34.34,39  u  =  a^a 

ii/^—  45.47.96,^  «'=s  a. s 

a  =  —    a. 99.  9.  9 

■"*loagit.=î        I.  4.  4-  o    °*lo 


coif~u. . 


n=:      10.  4.54.51 
<"e£t  U  tongitnde  da  périhélifl.  KIL 
10-''  1°  (<  a4'  àaaa  la  parak>l«,  et 
lipse.  Ln  autres  attronomci,  qoelc 
44.  CbeicboDB  )a  dwtaitCB  p^hi 
..  0.0745093 
!ï.7o53a*ï 
A  =  0.602409      9.7798913     a  = 
Klinkenbeiig  t'^uve   0.597075  dai 
asiionnineft,  da  o.SSa  à  0.584  àt 
L'anomalte  u  ^  69°*<)'   9'répoac 
l'anomalie  u  ==  87.34.54 

ic7',ai9...  2.0303717  1 

?_ 
h', ,,  9.6698369 
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Cnt  U  toOM  in  putag*  de  la  com^i  par  le  p^ikélie.  Le 
71*  jour  de  l'année  1769  est  Is  lu  mars;  le  passage  a  donc 
e^  Kea  le  is  inara  à  3*  3'  ai", 6.  Tout  les  attronoiae^  oM 
tramé  le  la  mars  à  is*  ou  i3*. 

45.  Oq  voit  que  le  calcul  d'une  orbite  n'est  pas  une  chose 
p  lengiie  ai  «  diflScile;  toutei  les  opérationa  sont  de  la  plus 
;fwde  ■hapKciU,  et  à  l'exoeplion  des  ftumules  (T' —  T) 
st  cot  J(tt'-f-u),  bjen  simples  elles-raêines ,  \ei  autrss  cal- 
culs sont  ceux  de  l'Astronomie  ordinaiie.  U  n'y  a  donc  d'un 
[MQ  loDg  que  les  premiers  essais ,  dans  lesquels  on  est  au 
meins  guidé  par  des  remarques  faciles  et  qui  abrègent  Us 
litonnemens. 

Cette  première  ébauche  de  l'orbite,  établie  sur  un  arc 
le  1"^  i5'  ne  saurait  être  d'une  bien  grande  exactitude, 
m  doit  a'attendre  qu'elle  aura  besoin  de  correction ,  mais 
'approximation  est  telle  qu'on  peut  s'en  contenter;  elle  suiE- 
lait  déjà  pi^r  reconnaître  l'identité  de  la  comète  avec  celle 
le  Hallcy,  qui  faisait  A  =  o.58a5  ,  n=  10^1"  36', 
3  =  1-^ ao' /(y,  1=17.43.0,  et  dans  l'ellipse  A=o.583a8, 
l^io'a'Sa'-^",  Çl=zi.sii.iS.$o,  1  =  17.56.  Il  faut 
-emarqner  que  par  la  précessîon  en  76  ans,  le  nœud  et  le 

>éribélie  feraient  tara  «Bgmtntés  de  1'  3'  8";  «iusi 

il  »  lo' 9^  65' 53*  et  JJ^i-^afl'ig'SS'. 

4S.  Plr-det  recherches  semblables,  faites  sur  les  obser- 
rationfl  des  a5,  aS  et  3i  janvier ,  je  déterminai  une  parabole 
len  diffitrente.  Je  trouvai  encore  des  élémens  presqn'ideii— 
iqocs,  par  les  observations  des  1  ,  3  et  4  février.  J'avais 
tioîs  paralx^ei  trouvées  chacune  par  des  calculs  ind^endans 
le  ceux  des  antres  orbites',  mais  dans  toutes  ces  observations, 
Im  «ooai^ieB  surpassaient  78°;  )es  anomalies  paraboliques 
itdent  tontes  plus  grandes  que  les  anomalies  elliptiques  (6); 
l  78°  la  différence  est  nulle,  ensuite  elle  change  de  signe. 
Les  erreurs  de  l'hypothèse  étant  changées ,  je  m'attendais  bien 
k  trouver  des  élémens  dî0'érens  par  des  otuarvations  plus  voi- 
Mes  du  périhélie.  En  effet,  1^  observations  des  11  ,  la  et 
14  février  ma  donnèrent  une  parabole  très-différente. 


W' 


II  Bit  évident  qae  tontes  ce*  para 
inexactes,  le  milieu  entr»  tontes  e) 
probable]  mais  cette  parabole  taoyi 
reclion;  elle  fe  rapproche  déjà  des 
ont  été  catcnlées  mr  on  bien  plus 
branche ,  et  mr  des  uomatiea  an-deca 
Uais  personne ,  qne  je  sache ,  n'a  fait  I 
par  78'  d'anomalie  devait  Cure  Tari 

47'  Je  tnppoce  donc  Jb:=o.587' 
p=7i.6K7.  Ûi=i.aa.59.o,l= 
ponr  tons  les  jonn  d'obserratioiu  I 
le  tableau  »  ' 


Lieux  hêUocentrûfues  de 

Jonr». 

L 

Juv.». 

35 

1.  4.48.58 

1. 1.46.13 

5 
5 
5 
6 

3? 

36- 
10 

3> 

1.  0.  6.  7 

0.3<). 13.46 
0.36.36.43 

7 
I 

4 
'i 

=7 
4,1 

F».     1 
S 

0.35.37.37 
0.33.34.33 
0.33.17.37 

8 
9 

a» 

0 

.A 

.1.. 
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'  SI  BOB  fl^ena  étaient  exacts ,  chacnn  de  nos  L ,  àe  nos  A 
et  de  nos  v  devrait  s'accorder  arec  les  tableaux  des  hy— 
potbèae»;  ainsi  cfaercbaot  L  dans  le  tableaa  du  si  janTier, 
je  derrais  troover  sur  )a  même  ligne  a  =~  5°  40' 36';  mais 
j'y  trouve  5°  4^'  6*,  ainsi  mon  X  est  trop  faible  de  1'  3o*; 
c'est  ce  que  montre  la  colonne  des  iJA.  Je  devrais  trouver 
v=si.iQijB,  j'y  Trouve  1.18879,  P'"*  faible  de  397;  c'est 
c«  qn«  montre  la  colonne  dv.  Tons  les  v  sont  trop  forts  et 
tons  les  A  trop  faibles  ;  le  remide  est  facile.  Pour  aug- 
menter lea  V ,  on  voit  par  les  tableaux  des  hypothèses ,  qu'il 
faut  diminuer  les  L.  Si  je  diminue  tous  les  L  de  10',  tous 
jnes  V  «ugmentaroDt  de  3So  à  56o  parties;  c'est  plus  qu'il 
aaCiuit.  Je  vois  facilemeutqu'il  suffira  d'une  diminution  de  8'; 
ja  retrinc&a  donc  8*  à  tontes  mes  longitude» ,  ce  qui  se  fera 
en  dîmimiant  de  8'  la  longitude  du  périhélie.  En  elTet , 
L^u  +  n;  donc  Xi  diminue  avec  n.  Les  L  étant  diminués , 
la  comëta  sera  plus  loin  du  nceud ,  qui  est  plus  avancé  ;  les 
latitudes  augmenteront  et  les  erreurs  seront  diminuées.  J'essaie 
ce  changement  bien  ùmple,  et  recommençant  tous  les  cal- 
culs ,  je  forme  de  la  même  manière  le  tableau  siùvant. 


Jonn. 

L 

A 

- 

i^ 

dv 

sa 

95 

5»43'  55- 
6.56.  3 

S.  9.33 

6.37. a6 

1.161 56 
...7566 
1.1601J 
I.i>8a9 

+  0.33 
+  0.37 
+  0.37 

-    5 

3i 

o.=9.5».93 
o.ao.  6.   1 
o.aS. 18.58 

7.  6.36 
7. a. .40 

8.  9-  0 

i.oq65q 
1.08077 
1.03345 
,.0,775 
=  -,98!>49 
0.97094 

+  0.16 
+  o.l3 

+  0.  5 

î"2 

+   31 

3 
4 

o.aS.  15.40 
0.33.  iS.  11 
o.ao.  q.48 

8.s5.a, 
8.59.31 
9.17.  4 

-1-  0!  9 
-  0.  3 

-t-    5 

11 
=1 

o.i3.a3.48 
0..1.5S.  , 
0.  8.5a. 5i 

11 .39. 5i 
11.49-36 
ia.5i.i3 

0.86446 
0.84973 

+    0.    9    +  36   II 

■+■  0.98  ■—  4o   1 
+  0.46  i+  39  II 

deux  tiers  u"  ■-  "'• 

^,  =  r"'"*'  i  trt5-p«u  prèl. 

Ouant  i  l'erreur  gMcentiique  i 
pour  expression  ayj  —  ■  ^ 
dt- =  0.00040,  et  ov—  , 

Bité.  Le  ai  jMiTieT,  l=i-76» 
A.  lieu  d.  (S+T)  »»••  P»»"»  ■ 
pi  — O^  =  différence  des  iongitud 
centriques. 

Ces  erreurs  sont  assez  petites 
•n  conclurons  que  notre  orbite ,  e« 
IVnctltode  qu'on  peut  délirer  pool 
qui  est  de  a6-,  et  qu'on  peut ,  )»sq« 
arec  une  parabole  aux  mooreaiens 
est  réellement  une  ellipse  dans 
n'est  que  dix-buil  fois  la  distance 
4g.  Une  correction  bien  simple 
ks  erreurs  de  longitude  et  de  l«t 
pas  touiours  aussi  heureux.  Voici 
plus  générale. 

Soient  L,   »  et  v  les  qoantiti 
mena  approximatifs.    . 

I.a.jr.     .-l-d».  v  +  J'les 
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iOns  entrons  dans  le  tableau  avec  la  longitude  Lt+dL , 

iendra  A  +  <2Ao=  A4*  — r=  A  -f-g- — 5,  n  étant  le 

1  o  000 

e  de  parties  dont  A  augmente  pour  10^  d'augmenta^ 

aos  la  longitude  L  ^  de  même  Y  deviendra 

nr  !^  y -I*  ±^-*^  ;  nous  ne  comiaisions  pas  dL,  nous 

I  seulement  que  pour  faire  disparaitfe  les  erreurs,  il 

ndL               * 
jue  nous   ayons  A -{-g — i'=A-f-oA,    et 

mdL  .    - 

ces  équations  nous  tirons 


<fi/=zc2A-f-d%  tang*^tt  4- vifutang^  i/, 

<2tf  is  — -^TT"*  4*  ^^'u  tang  I  u . 
cos»-;u^^  . 

'  eonséquent 

V"—  v)  +  (^^  (.du+  rfn)— i/tang  |  udu—dk  iéc\^u, 

t  éliminer  la  variable  du,  seit  T  le  tems  de  Tobier- 
j  p  celui  du  périhélie,   t  =  T — p^d'où  dt:=S'^dp, 

r  I  =  CA*  (tang^i  u  +  3 taug  i u) , 

:  tire 


s» 


r-      f 


Aiaà 


I    ■•    *  ■    •  •,  -»•   •    -  ■  •    «  ti 


.-.'•p  -J  Î»       .', 


•       .      •      ■ 


fit»*! 


»  ■    1   ■ 


•'Cv-o+É^-.+CS'--*», 


o 


=cv. 


^-^)-©* 


t^-^fe)"* 


■)(^) 


« 


-)&h3* 


=(v-.„.(^^^+(!=^)(! 


m 

Sôo 


Cette  équation  ne  renferme  plos  que  trois  incoDanei ,  qa 
sont  les  corrections  des  mns  éUmens  de  k  panbole  ;  m 
pourrait  donc  les  déterminer  an  moyen  de  trois  observatiflis 
choisies;  mais  il  vaut  bien  mieux  les  chercher  par  la  tottlli 
des  observations. 

6o.  Coirigeons  maintenant  Tindinaison  et  le  mmA 

tang  A  =  tangl  sîn  (L  —  Q) , 
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= •ée*Icos*xsin(L— Q  )<2l4-tangIco8'Aco9(L— Q  )  (dL— lifl  ) 
==:8éc*Ico8»Aab(L— JJ)cri+tangIco5*xco8(L— Q)(du+in) 

— tanglcos^AcoflCL— Q)  dQ 

=  ( A  —  k)  +  Fg^ tangIco8»xcos(L— û)  j(da  +dn) 

«-|-taogIco8*AC09(L— Q)£2^  —  déc*Icoâ*Asin(L — JJ)JI , 
=:(A  — A)4- Tg^— tansIco8*xco8(L— Q)"!  dn 
+tangIco8*Aco8(L— Q)dQ  —  8éc'Ico5*Asin(L — ÇDdl 

hi  corrigera  donc  aa88i  le  nœud  et  rihclinai8on  d*aprè8  la 
ilité-  des  ob8eryation8  ;  nou8  sommes  ainsi  parvenus  â  rar* 
Qer  le  problème  des  orbites  paraboliques  aux  méthodet 
oard'lmi  universellement  adoptées  pour  les  planètes. 

•1.  Il  reste  à  déterminer  l'grbite  elliptique,  qui  probable- 
ut  est  toujours  la  véritable.  Ce  problème  présente  deux 
:  on  la  comète  est  déjà  connue  comme  celle  de  1769 , 
bien  on  la  voit  pour  la  première  fois. 
n  die  est  connue  ,  on  a  le  grand  axe  ;  ainsi ,  au  lieu  de 
mler  T'^-T  dans  la  parabole  ,  on  le  calculera  dans  Tel- 
e  9  et  quand  on  aura  calculé  de  cette  manière  deux  inter»*. 
es  T'— T  et  T*  —  T,  on  aura  trois  rayons  vecteurs  et 
denx  angles  compris ,  on  aura  tout  ce  dont  on  a  besoin 
t  calculer  Tellipse.  Quant  au  nœud  et  à  Tinclinaison ,  les 
bode8  sont  les  mêmes  pour  l'ellipse  et  la  parabole, 
i  la  comète  est  toute  nouvelle  et  qu'une  parabole  en  r&- 
ftate  le  cours  d'une  manière  un  peu  passable ,  c'est  tems 
'u  que  de  chercher  une  ellipse  ;  si  l'arc  parcouru  ne  peut 
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ie  représenter  qu'en  le  diyiiant  en  ploftean  9tG§  qui  deoMot 
des  paraboles  différentes ,  on  peut  essayer  ,nn  demi-griiid 
me  =  ao ,  3o ,  4<^ ,  5o ,  etc.  Si  vous  parvenez  i  satisfaire  les 
intervalles  T'  —  T  et  T  —  T,  vous  retomberez  dans  le  pre- 
mier caâ. 

Si  le  grand  axe  cboisi  ne  satisfait  pas  i  tontes  les  observa- 
tions ,  vous  en  essaierez  un  aytre  jusqu'à  ce  que  vous  n'ayez 
plus  que  des  erreurs  qui  rentrent  dans  tes  limites  des  errents 
d'observations,  c'est-à-dire  qui  ne  passent  pas  i  ou  s/.  Ce 
problème  n*ayant  eu  jusqu'ici  qu*ttne  seule  application  réelle 
pour  la  comète  de  1770 ,  nous  n'en  dirons  rien  de  pins, 

5a.  La  formule  de  Nicolic  pour  trouver  les  deux  anomalies 
n'est  bonne  que  pour  la  parabole.  Dans  Tellipse 

a-f-ecosu       a-f-^cosu 


_<'-.^)_ 


acos^ 


,  e  i  +  smtcoêu 

1  +  -  CO8  u 

a 
1  1         ,  /  bine  \ 

V  acos*«       Vacos^*/  ' 

v7  = r+( r  jcostt, 

V  GC0s*tf       \acos*tf/ 

v"T-  v7  —  rrrir  "t r  (cosu  +  cosu  )  -  ^ 

a  4-  2  sin  g  008  j  (g  —  u)  cos  j  (u  +  u)  , 

a  coi*rf  '  '"^^ 
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I  •^8in(coi^(u'— u)cos7(u'-f-u) 


V 


I  — 


J = !  T  !!"!! = <=ot  (45- +ç)= cot  f , 


V 
tangf  =  :^;  ^'=^45*»  ;  cot^  ==  cot ç'cot  i  (u'—  u) , 

où  cotf'=:cot4tang^(u' — u),  et 

tint  an  2^^  (a' —  u)  «m^  (u'  +  ")=  cotç' 

+  cot  ^  ain  f  ces ^  (u'—  u) ces  ^  (u'+  u)  , 
BOtf^=8Înf8ÎD-i  (i/—u)sini{u'  +  u) 

COtf 'sîn  f  008 y  (u'— u)  C08^(u'+W)  > 

cot  ^'          — .;„iA/^„>     cot<p'co8  K^'— ")co8  Km'+^)  . 
— : — rT~r r=i8inïf  u  -f-ui : — -"p—, .  t 


inmn^  qu  — uj 

^ÎA s=  iin  i  (tt'+u)  fin  J,  •— cos  4  cos  i  (u^+u) 

l«C08-j(u— tt) 

=-«.(!^°+4). 

-  =s  G ,  la  formule  convient  à  la  parabole. 
a  ' 

Et  eoffiiaSt  -  SI  m  à  fort  peu  près  ;  on  aura  donc  assee 
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exactement  (^        +  4)»  On  en  retrancherA  4>  ^  rerttrt 

1.  (u'+  u)  :  on  a  ^ (i/  —  u) ,  on  aura  donc  u'  ft  uet  la  Ion- 

,    ,       ,  .,  „.            V(i+sinfC08ii)     VYi-j-^nfcosuO 
6itudedupénhéhe;a=    ^^^^^ i^    ^  ~^^^ ^. 

Si  a  ne  se  retrouve  pas  tel  qu*on  Ta  supposé ,  on  recommence 
]e  calcul  avec  la  nouvelle  valeur  de  a  jusqu'à  ce  que  tout 
8*ac  corde. 

Cette  méthode  est  indirecte  :  avec  trois  observations ,  c'est- 
à-dire  trois  longitudes  surTorbite  et  les  trois  rayons  vecteurs, 
on  a  des  méthodes  pour  trouver  les  trois  élémens  de  Tellipse  ; 
j*en  ai  donné  plusieurs  avec  des  exemples  au  chapitre  XXI  de 
mon  Traité  d'Astronomie ,  mais  ces  méthodes  ne  sont  pas  bien 
indispensables  pour  les  comètes;  nous  n'en  dirons  pas  da* 
.Tantage. 

53.  De  toutes  les  comètes  qui  ont  été  observées ,  il  n  y  a 
que  celle  de  175g  dont  l'ellipse  soit  passablement  connue  ;  et 
il  y  a  grande  apparence  qu'on  se  serait  contenté  de  la  para* 
hole»  si  Halley  n'avait  remarqué  plusieurs  retours  à  70  et 
76  ans  d'intervalle.   La  comète  de  1770  est  la  seule  qu'oa 
3i*ait  pu  calculer  dans  la  parabole  ;  mais  il  faut  que  son  ellipse 
ait  éprouvé  de  bien  grandes  variations,  puisqu'elle  n'a  point 
reparu  depuis 42  ans,  quoiqu'elle  ait  dû  revenir  sept  fois  depuis 
sa  première  a^iparition.  On  croit ,   avec  beaucoup  de  vraisem- 
blance, que  Jupiter,  dont  elle  a  dû  passer  trè&-prè^,  a  cauî^ 
ces  grandes  variations.  Quoi  qu'il  en  soit,  elle  n*a point  reparu; 
et  son  ellipse ,  déterminée  par  Lexell  et  Burckhardt ,  nous  sera 
désormais  inutile.  On  a  essayé  quelquefois  des  orbites  hyper- 
boliques ,  mais  sans  grande  nécessité  :  les  méthodes  expoîées 
ci-dessus  suiTiront  probablement  toujours,  et  nous  nous  y  bor- 
nerons ;  c'est  là  pour  le  présent  tout  ce' qui  importe  â  l'Astro- 
nomie. 

54.  Le  public  ne  s'intéresse  aux  comètes  que  quand  elles 
présentent  un  spectacle  extraordinaire  :  telle  a  dû  être  la  co- 
mète de  Tan  117  ou  Ji8,  qui  était  grande  comme  le  soW, 
ou  celle  de  l'an  479  ,  qui,  suivant  Fréret,  pourrait  avoir  C2fl« 


uriP 


j 

^ 
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noi  éclipse  extraordinaire  de  soleil,  observée  en  ce  même  terni, 
au  rapport  de  quelques  auteurs  -,  ou  celle  qui ,  selon  Gainas  , 
ibt  vn«  à  Conatandnople ,  en  l'an  4°°}  ^"b  ^vait  la  forme 
d'unfl  ^ée,  et  s'étendait  dn  zénit  presque  jusqu'à  l'faorizon. 
Mais  depuis  que  ce  sont  des  astronomes  qui  nom  donnent 
l'histoire  et  la  description  des  comÈtes ,  on  n'en  voit  plus  qui 
soient  aussi  grandes  et  aussi  brillantes  que  la  lune  :  ce  n'est 
pas  que  la  chose  soit  impossible;  mais  de  toutes  les  comètes 
connues,  celle  qui  s'est  le  plus  approchée  de  la  terre  est  celle 
de  1770,  qui  n'en  était  pas  à  800,000  lîeues  ,  et  celle-là 
s'a  tourmenté  que  tes  astronomes.  Il  est  donc  fort  probable 
qu'il' j  a  de  l'exagération  dans  les  récits  d'historiens  supersti- 
tieux et  privés  de  connaissancea  astronomiques. 

55.  On  distingue  dans  une  comète  le  noyau  qui  est  la  partie 
la  plut  lumineuse ,  la  plus  dense  et  le  corps  véritable  de  la 
comète.  Mais  ce  corps  est  peu  compact)  quelques  astronomes 
ont  cm  même  qu'il  était  diaphane ,  et  ont  cru  voir  quelquefois 
une  étoile  à  travers  ;  mais  en  supposant  l'observation  sûre , 
on  peut  j  voir  un  elFet  de  réfraction ,  et  d'ailleurs  il  n'est 
pas  aisé  de  distinguer  parfaitement  le  noyau  de  la  nébulosité 
qui  l'entoure.  Ce  noyau  devrait  avoir  des  phases;  Hévélius, 
Picard  et  la  Hire  en  ont  vues  à  la  comète  de  iSSu.  La  figure 
CD  croÎMant  est  nettement  dessinée  dans  les  registres  de  l'Ob* 
ratoire.  L^  nébulosité  qui  entoure  la  comète  peut  empêcher 
la  pins  lotivent  de  discerner  les  phases,  comme  un  globe  de 
verre  dépoli  qui  enferme  une  lampe ,  empêche  de  distinguer 
la  ferme  de  la  flamme.  Quelques  auteurs  pensent  que  les  co- 
lites et  peut-être  aussi  les  planètes  ont  une  lumière  qui  leur 
est  propre.  M.  Herschel  croit  qu'une  matière  nébuleuse  extrê- 
aement  rare  et  foiblement  lumineuse  est  partout  répandue 
dans  l'espace ,  qu'il  s'y  trouve  quelques  points  plus  denses  qui 
forment  des  centres  d'attraction  autour  desquels  le  reste  se 
léuDÎt  peu  à  peu  -,  que  par  cette  eondensation  et  ce  dépla- 
çaient, il  se  forme  des  corps  qui  peuvent  circuler  autour 
du  centrecommun  de  gravité;  que  la  condensation,  poussée  à  un 
Certain  point,  a  produit  le*  comètes,  et  que  les  planètes  sont 
36 


5S'-  Lûtmoâpbere  ae  m  i.uiu<.i.>. 
tjiivin  iip^elle  la  cfaerelure  et  quel 
elle  se  prulonge  d'un  côté  plus  que  i 
loiise  c.in.sidérablemeut,  die  prend  I 
figure  de  la  célèbre  comète  de.i683, 
céleste  de  Leinoiinier(fig.  i3g),oiidbi 
avec  ïoa  atmosphère  ronde  ;  au-d< 
demi-anneau  plus  large  an  M>mmet , 
dam  l'autre  moitié  à  cet  anneau  se  je 
un  peu  plus  longue  ;  vient  ensuite  un( 
de  cône  alongé ,  d'one  lumière  moint 

57.  La  queue  la  plus  remarquai 
description  exacte  ,  est  celle  de  la 
figure  que  je  donne  ici  d'après  Chézi 
queue  six  branches  plus  ou  moins  li 
gentcs  et  sensiblement  courbées  dan 
desquelles  on  voit  des  étoiles.  A  l'insi 
la  tète  de  la  comète  était  snus  l'hc 
tuéea  indiquent  la  partie  invisible 
m  êtes  de  18C7  et  de   1811   ont  eu 
quables  ,  Us  plus  belles  cependant  • 
actuelle.  La  dernière  avait  une  queu 
divergentes,  sons  un  angle  qui  a 
elles  étaient  courbes  tontes  deux  1 
cendaient  de  la  tète     comme  une 
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pnbb'c,  et  sous  ce  nom  je  comprends  tous  ceux  qui  n*oat 
Mcune  idée  des  sciences ,  prenne  une  espèce  d'intérêt.  Dites- 
loi  que  sur  trois  observations»  même  fort  voisines,  un  aâlfo- 
nome  détermine  tout  le  cours  visible  de  la  comète  ;  qu'il  peut 
asngner  la  distance  au  soleil,  le  lieu  du  périhélie  et  le  tems 
du  passage,  le  lever  et  le  coucher  de  la  comète  pour  tout 
le  tems  de  son  apparition,  et  toutes  les  étoiles  auprès  desquelles 
elle  passera  successivement ,  il  ne  vous  comprendra,  ni  même 
ne  TOUS  écoutera ,  mais  il  voudra  savoir  ce  qui  produit  cette 
queue  et  ses  variations  continuelles  et  souvent  assez  brusques. 
Malheureusement  la  réponse  à  ces  questions  n*est  pas  aisée. 

La  comète  se  meut  dans  un  orbite  fort  excefitrique  :  dans  la 
presque-totalilé  de  sa  révolution ,  elle  est  à  une  distance  si 
énorme ,  qu'elle  a  dû  se  refroidir  à  un  degré  dont  nous  n'avons 
pas  d'idée.  A  mesure  qu'elle  s'approche  du  soleil ,  et  surtout 
dans  les  jours  voisins  du  périhélie ,  elle  éprouve  une  chaleur 
iasolite  qui  doit  vaporiser  à  sa  surface  tout  ce  qui  en  est  sus- 
ceptible ;  de  là  cette  atmosphère  dont  on  la  voit  entourée. 
Quand  l'excès  de  chaleur  a  donné  à  cette  atmosphère  toute 
la  légèreté ,  la  volatilité  possibles  ,  alors  Timpulsion  donnée  à 
cet  vapeurs  par  les  rayons  solaires ,  quelque  faible  qu*on  la 
suppose  f  suffit  pour  leur  donner  un  mouvement  qui  alonge 
prodigieusement  la  chevelure  dans  le  sens  opposé  au  soleil. 
Aussi  observe-t-on  que  les  queues  sont  remarquables,  sur- 
tout après  le  passage  au  périhélie ,  et  que  toujours  elles  sont 
dans  une  direction  qui  est  le  prolongement  de  la  ligne  menée 
du  centre  du  soleil  an  centre  de  la  comète.  Apian  en  a  le 
premier  fait  la  remarque  ;  mais  cette  queue  a  le  plus  sou- 
vent une  légère  courbure  ,  en  voici  la  raison.  Les  vapeurs 
mues  par  l'impulsion  de  la  lumière  ne  s'élèvent  pas  avec 
uns  grande  rapidité  ;  pendant  qu'elles  s'élèvent  lentement , 
la  comète  s'avance  dans  son  orbite;  les  vapeurs  détachées 
de  la  comète  ne  la  suivent  plus  dans  sa  marche ,  et  l'extré- 
mité de  la  queue  est  la  partie  dont  la  déviation  est  la  plus 
ensible.  Cette  explication ,  qui  est  de  Newton ,  rend  raison 
les  principaux  phénomènes;  tout  va  bien  quand  les  diffé- 
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à  rendru  raison  ,  s'ils  peuveot ,  des  phe 
daninii-toirectleitedeLemonnier.v. 
ces  distances  et  ces  angles.  "Voilà  les 
nous  pardonne  d'ignorer  ce  que  noi 
con  naître. 

58.  On  a  cni  long-tems  qae  les  cort 
de  la  colère  céleite;  ces  terreurs  sou 
•ait  calculer  1»  marche  de  ces  astres  : 
a  fait  naître  d'autres  craintes  qui  ne 
r^sounables ,  et  qae  du  moins  le  ca 
les  fois  qu'elles  se  renouvellent.  On 
tombe  sur  la  terre  :  si  elle  pouvait 
soleil ,  et  elle  n'y  ferait  grand  domt 
rencontrer  ta  terre ,  et  le  choc  ser 
cette  idée  n'a  rien  d'impossible  ;  ma: 
ne  peut  rencontre;^  la  terre. 

Si  la  distance  périhélie  est  plus  | 
la  terre  au  soleil  ,  l'orbite  de  la  cor 
saut  couchée  sur  l'éctiptique ,  embi 
n  une  distance  plus  ou  moine  grande , 
les  alarmes. 

Si  la  distance  périhélie  est  moine 
couchée  sur  l'écliptique,  ce  qui  n' 
connue,  l'ellipse  de  la  comète  coi 
deux  points.  Pour  que  le    choc  fût 
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Mais  toutes  les  comètes  ont  une  inclinaison  a  l'écliptique 
et  le  plus  souvent  fort  considérable  ;  ensorte  que  quand  la 
rayon  vecteur  est  i ,  la  latitude  est  si  forte  ,  que  la  comète 
passerait  beaucoup  au-dessus  ou  au-dessous  de  la  terre  ;  il 
faudrait  que  la  distance  =  i  concourût  avec  le  passage  par 
le  nœud  y  ce  qui  n'est  encore  vrai  d'aucune  comète  connue. 
Aucune  comète  observée  jusqu'ici  n'est  donc  à  craindre  ,  et 
et  elles  ont  toutes  passé  sans  nous  faire  le  moindre  mal  :  il  est 
vrai  que  le  premier  jour  où  l'on  aperçoit  une  comète  ,  on  ne 
sait  quelle  est  sa  route  ;  mais  au  bout  de  trois  jours ,  l'astro- 
nome peut  dire  si  elle  approche  ou  s'éloigne ,  à  quelle  distance 
elle  passera  ;  et  quand  le  public  aperçoit  la  comète,  la  route 
en  est  déjà  calculée  >  et  il  n'y  a  plus  rien  à  craindre.  Long- 
tems  avant  que  la  comète  de  1811  inspirât  la  terreur  ou  la 
curiosité  ignorante ,  on  avait  mis  dans  les  journaux  la  route 
qu'elle  devait  tenir ,  et  personne  n*y  avait  fait  attention , 
parce   qu'elle  n'était  encore  visible  que  dans  les  lunettes. 

69.  La  comète  ne  serait  redoutable  que  dans  son  nœud  ; 
quand  elle  est  dans  son  nœud^  son  anomalie  =  u=(Q — ti), 

sa  distance  =  — ^  ..^ ;  si  cette  distance  diffère  beau- 

coup  de  l'unité^  la  comète  n'est  pas  dangereuse;  si  sa  dis- 
tance est  l'unité ,  il  faut  ensuite  comparer  la  longitude  hé- 
liocentrique  de  la  terre  à  la  longitude  du  nœud;  on  sait  le 
tems  du  passage  par  le  périhélie ,  le  tems  de  Tanomalie 
(Q-~n);  on  sait  pour  ce  tems  la  longitude  héliocentrique 
de  la  terre;  on  connaît  les  deux  rayons  vecteurs  et  l'angle 
compris,  on  peut  calculer  la  corde  qui  est  la  distance  de 
la  terre  à  la  comète.  Soit  K  cette  corde, 

KV=V'-4-  V»—  aVvcos  ^  angle  =  V*+  - 


cos*  i  (Q  —  n) 
flVAct)8(§— fl) 


fio.  Saa^  choquer  la  terre ,  la  comète  pourrait  approcher 


qui  a  le  plus  apprucuc,  t.«.. 

Il  n'y  a  donc  «n  tout  cela  rien  qu 
c'est  parce  qu'on  n'avait  pas  lu  le 
que  les  idtes  qu'il  avait  ml-ea  en  av 
poasibilité»  excessivement  invraisembla 
des  terreurs  si  extravagantes.  Aa  res 
même  cette  probabilité  si  faible ,  par 
toi  res. 

6i .  Si  la  terre  ne  peut  être  rencontrt 
la  comète,  ne  pourrait-elle  au  moins 
et  embrasée  dans  cette  longue  queue 
millions  de  lieues  7  D'abord,  il   n'est 
soit  embraîÉe,   et  l'on  sait  qu'au  00 
expliquer  le  déluge  universel  par  la 
1680.  qui  a  pu  alors  se  trouver  prè: 
de  Whii!ton    est   mis  aujourdhui    > 
tcientiSques.  Mais  pour  que  la  terre 
la   queue ,  il  Faudrait  que  la  comète 
rieure  ou  à  peu  près,  et  qu'elle  fii- 
■on  noeud ,  circonstances  très-dilEcilt 
ne  sont  pas  tout-à-fait  impossibles.  C 
moins  grave  par  lui-même,  n'a  don< 
que  k-s  autres;  concluons  donc  que 
offrir  au  public,  qu'un  spectacle  que 
aux  savans  qu'un  sujet  de  méditati< 
•-■•—•oiivpnt  renaissante  d( 
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eparaîtra,  et  déterminer  Tellipse  quil  faudra  substituer  à 
.a  parabole  approximative  qu'on  est  réduit  d'abord  à  employer^ 
faute  de  données  nécessaires  pour  fixer  la  courbe  véritable. 
^'est  dans  cette  vue  que  les  auteurs  d'Astronomie  ont  donné 
les  listes  de  comètes  qui  s'augmentent  continuellement ,  et 
ijne  les  bornes  de  cet  ouvrage  nous  empêchent  d'insérer  ici. 


LEÇON   XXII. 

Des  Satellites. 

i.  JLjES  satellites  sont  des  planètes  du  second  ordre,  qui 
circulent  autour  des  planètes  principales;  ainsi  la  lune  est 
le  satellite  de  la  terre ,  mais  vu  son  importance  pour  nous , 
il  a  fallu  en  traiter  à  part.  Nous  allons  nous  occuper  des 
Innés  des  autres  planètes.  Celles  de  Jupiter  sont  les  plus 
utiles  y  les  plus  faciles  à  observer ,  les  plus  arciennement  con- 
nues »  c'est  par  elles  que  nous  devons  commencer.  Elles  ont 
été  découvertes  par  Galilée  ;  Simon  Marins  et  quelques  autres 
astronomes  prétendirent  qu'ils  tes  avaient  vues  plus  tôt;  mais 
outre  que  leurs  assertions  ne  sont  rien  moins  que  démon- 
trées,  cette  découverte  suivait  si  naturellement  celle  du  té- 
lescope y  que  l'honneur  en  reviendrait  toujours  à  Galilée. 

a.  En  observant  Jupiter ,  il  vit  autour  de  lui  plusieurs  pe- 
tites étoiles  rangées  presque  sur  une  même  ligne  droite , 
dans  le  prolongement  des  bandes.  Ces  étoiles  suivaient  cons- 
tamment Jupiter ,  mais  elles  changeaient  continuellement  de 
position  entr'elles.  Jamais  elles  ne  s'en  éloignent  au-delà  de 
certaines  limites  qui  sont  toujours  les  mêmes  pour  le  même 
satellite»  et  servent  à  le  distinguer.  Le  mouvement  moins 
rapide  vers  la  limite  indiquait  assez  naturellement  un  cercle 
vu  par  son  épaisseur  et  dont  les  arcs ,  comptés  du  milieu  ou 
du  centre  ùm  Jupiter,  ont  leur  sinus  pour,  projection  or- 
thographique. 


pion, 
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:t  T  la  tcvre  (Gç;.  i40i  ^  1^  centre  de  Jupiter  entomija 
Lj  (It^  ff:  quatre  satellites;  le  premier  satellite  placé  en  A, 
on  nrbite,  serait  VU  sur  le  diique  mcnie  dont  il  occu- 
t  le  centre  ;  à  ^z'  de  là  en  a,  sa  distaoc«  au  centre 
:  (,1-1  ^ACtin^t";  on  dira  la  Déme  chose  des  trois  autrci 
it*-.,   IS,  C,  D. 

:(lq1Iefûi^^  ces  îatellites  paraissent  à  la  droite  de  Jupiter; 
tn  rdp;)rr'chent ,  disparaissent  deririère  la  planète,  lep»- 
•i:t  t-i!-tiii-.-  â  la  gauche;  leur  digression  est  d>  tsêiiM 
UiiT  qt'e  i.elle  qui  a  été  observée  a  droite  ;  ils  reneancnt 
tn  \,  et  leur  marche  ei>t  dirigée  d'occident  eDorîent, 
jc  celle  de  toutes  les  planètes;  ils  passent  sur  le  disqu» 
u^titer  ,  il  e^t  presque  impossible  de  les  y  distiogncT, 
on  voit  alori  une  tache  nnire  qui  est  une  éclipie  pu- 
de  Jupiter-,  quand  les  satellites  sont  en  coii)oiictiaii ta- 
ure {ijui  le  Euleil,  ils  doivent,  comme  notre  hine,n 
trr  dans  l'ombre  conique  que  Jupiter  doit  projeter,  et 
ce  qui  arriie  en  effet  presque  toujours. 
C')n  .-e  contenta  long-tems  d'observer  les  confignratioiii 
on  avait  bien  aperçu  leurs  éclipset, 
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itrée  et  la  sortie;  quand  la  parallaxe  est  négative,  que 
terre  e5t  de  Tautre  côté  du  rayon  vecteur  de  Jupiter ,  ce 
t  les  entrées  qui  sont  plus  rares ,  mais  les  sorties  sont  plus 
îles,  et  l'on  voit  toujours  Tune  des  deux  phases  de  Téclipse. 
I.  Le  milieu  de  Téclipse  est  sensiblement  le  tems  de  la 
jonction  héliocentrique  ;  le  tems  écoulé  entre  deux  mi- 
IX  d'éclipsés  consécutives  est  sans  erreur  sensible  le  tems 
la  révolution  synodique  ,  qui  est  toujours  de  36o°  de  mou- 
lent relatif;  ajoutez-y  le  mouvement  de  Jupiter  dans  l'in- 
alle,  vous  avez  le  mouvement  total  du  satellite.  Vous 
naissez  ainsi  sa  révolution  avec  assez  d'exactitude;  prenez  un 
rvalle  de  a,  3,  10,  100,  looo  révolutions ,  V»us  la  cou- 
rez avec  plus  de  précision.  C'est  ainsi  que  les  Grecs  ont 
^rminé  les  mouvemens  de  la  lune. 

Mesurez  dans  les  digressions  la  distance  au  centre  de 
ter,  comparez  ces  distance;»  aux  tems  des  révolutions  si- 
les  ,  qu'il  est  aisé  de  conclure  des  révolutions  synodiques, 
ras  verrez  que  ces  petites  planètes  suivent  la  loi  de  Kepler, 
[uand  vous  aurez  vérifié  cette  loi ,  vous  pourrez  vous 
ervir  pour  calculer  la  révolution  du  premier  satellite, 
est  plus  difficile  à  déterminer,  parce  que  ne  pouvant  ob« 
iv  que  l'une  des  phases ,  on  n*a  jamais  directement  le  tems 
lilieu ,  ni  celui  de  la  conjonction. 

ipiter  et  ses  satellites  ont  donc  une  grande  analogie  avec 
Jeil  et  ses  planètes.  Jupiter  nous  offre  un  petit  monde  où 
aperçoit  tous  les  phénomènes  qui  ont  lieu  dans  le  grand  ; 
>mme  les  révolutions  sont  plus  promptes,  les  change- 
i  sont  aussi  plus  rapides  ;  et  M.  liaplace  a  tiré  un  grand 

de  cette  remarque  qui  est  de  lui. 

Si  l'orbite  du  satellite  était  couchée  sur  l'écliptique  de 
:er ,  c'est-à-dire  sur  le  plan  de  son  orbite ,  le  satellite 
rserait  le  cône  d'ombre  par  Taxe  ;  l'éclipsé  serait  cen- 

et  toujours  de  la  même  durée,  à  moins  que  l'orbite  ne 
îlliptique.  Soit  £C  (fig.  142)  l'orbite  de  Jupiter,  l'orbite 
lée  du  satellite  :  si  la  conjonction  arrive  dans  le  nœud , 
pse  sera  encore  centrale  ;  mais  à  une  certaine  distance 
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du  nœnd,  l'orbite  cd  du  satelUle  ne  passera  plm  par  le  ctntit, 
le  satellite  décrira  une  corde  plu»  ou  moins  grande ,  maii  tôt- 
jour»  moindre  que  le  diamètre;  l'eclipié  sera  plus  CDune.lH 
plus  longues  éclipses  observées  seront  censées  dans  U  nond 
dont  elles  donneront  la  position  ;  les  plus  courtes  seronl  lè- 
«en'éea  dans  la  limite,  et  donneront  l'inclinainon ;  aï»c  l'in- 
clinaison et  !e  nœud,  on  saura  en  tout  tems  calculei U duric 
de  l'éctipse  ,  le  rommeaccmcnt  et  la  Tm. 

8.  La  Ggure  sensiblement  aplatie  de  Jupiter  Fait  qiie  l'oiaiM 
n'est  pas  un  cône  droiti  que  la  sectinn  n'en  tH  pai  circoUin, 
mais  elliptique;  il  en  résulte  une  légère  coni ptiCAlion  duul* 
formule.  J'avais  déterminé  cette  formule;  >I.  LapUce  tu  i 
donné  une  autre  plus  commode,  et  dont  l'eriMir  «n  preiqu» 
insensible  :  je  m'en  auia  contenté  pour  mes  tables. 

9.  On  conçoit  qii'avec  beaucoup  de  patience,  rt  p»t  11 
comparaison  d'un  grand  nombre  d'éclipsés,  on  ait  pu  com- 
poser des  tables  écliptiques  pour  les  satellites  de  Jupiter.  H 
sudir^ait  pour  cela  des  mouvemens  moyen* ,  des  tenu  des  cfta- 
jonclions,  de  Id  position  du  nœud  «t  de  l'inclinaisonj  mùslfs 
orbites  des  satellites  sont  elliptiques,  à  U  ré*erre  pourt^ 
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^sli"  X  5,a  à  la  lumière  pour  arriver  de  Jupiter.  Le  satellite, 
quand  il  s*éclipse ,  est  toujours  plus  éloigné  de  nous  que  Ju- 
piter; il  faudra  donc  ajouter  au  teins  de  la  lumière  quelques 
0ecoiides  en  nombre  proportionnel  au  rayon  vecteur  du  sa- 
tellite multiplié  par  le  cosinus  de  la  parallaxe  annuelle  aug- 
mentée ou  diminuée  de  Tare  que  fait  avec  Taxe  de  l'ombre  le 
rajon^  vecteur  du  satellite.  Cette  équation  avait  du  moins 
Tavantage  de  n'être  plus  contestée ,  et  celui  d'être  bien  connue 
«lepuifl  la  découverte  de  laberration.  Mille  éclipses  du  premier 
satellite  que  j'ai  fait  servir  à  cette  recherche ,  m'ont  conduit 
à  ce  nombre  de  493''>  qui  résultait  de  la  totalité  des  obser- 
vations de  Bradiey  et  de  l'aberration  de  ao^^aS  qui  s'en  dé- 
duit. |Yoilà  une  première  difficulté  entièrement  levée. 

11.'  Quant  aux  perturbations,  on  avait  aisément  remarqué 
fjue  les  satellites  et  surtout  les  trois  premiers  reviennent  aux 
mêmes  positions  respectives  en  4^7  jours,  on  en  conclut  que 
tous  les  dérangemens  devaient  s'accomplir  dans  cette  période , 
et  revenir  continuellement  les  mêmes  à  fort  peu  près.  War- 
gentin  s'en  servit  pour  établir  les  équations  du  mouvement 
des  trois  satellites  ;  c'est  lui  <j[ui  donna  le  premier  des  tables 
un  peu  exactes  de  ces  éclipses;  mais  il  serait  injuste  de  ne 
pas  se  souvenir  des  grands  travaux  de  D.  Cassini ,   de  Pound  , 
de  Bradiey    et  de    Maraldi.    Pound  mesura  exactement  les 
digres«ions;  Bradiey  suivit  long-tems  le  premier  satellite,  et 
en  Dt  des  tables;  Cassini  en  fit  pour  les  quatre,  Maraldi  dé- 
couvrit le  mouvement  des  nœuds  et  des  variations  d'inclinaison. 
Wargentin  fit  de  toutes  ces  recherches  l'usage  le  plus  heureux 
«t  le  mieux  entendu  ;  il  trouva  dans  le  troisième  satellite  ,  des 
équations  très-singulières ,  qu'il  avait  d'abord  présentées  sous 
h  forme  véritable  et  séparément  ;  il  voulut  ensuite  les  réunir 
Ce  qui  était  moins  heureux  :  on  sentait  le  besoin  d'une  théorie 
pour  guider  l'astronome  dans  ce  labyrinthe.  Bailly  s'en  occupa 
fc  premier;  il  appliqua  séparément  à  chaque  satellite  lu  théorie 
lonaîre  de  Clairaut;  et  il  eut  la  gloire  de  constater  par  Tana- 
fyse  les  inégalités  principales  des  trois  premiers  satellites  ;  le 
^atrième  a  une  ellipticité  plus  sensible  et  presque  égale  à 
ceUe  de  Yénas. 


r^a  ASTRONOMIE. 

1,'Acadt  mil-  ;iropo?a  ce  sujet  pour  nn  prix  qui  fut  nor- 
{inrtù  par  M.  (.a^rnM:ic,  <]ui,  en  grand  mailrs,  ouvrit  une  roitS 
nimvrlli;;  il  c-iri-Kli-iii  ;i  la  fois  i'enseiuble  du  avMème ,  «t  rt- 
Ëoliit  l<-  {iroMime  (tes  >îx  corps,  car  il  tint  compte  atiaùdej 
vITct'  du  M'ii'il.  fl'vtiiit  un  grand  pas,  ce  n'était  pas  tout 
encirc  :  (Un-  uîi  sujot  fi  grand  et  si  difficile,  il  n'eut  pal  le 
K)i^if  do  (!i\el,i;iper  toute  sa  théorie;  il  démontra  d'une  mi- 
niiTu  jiIiH  -olide  Rt  plus  élégante ,  les  étiuationi  déjàdémim- 
tn:i''-  p^r  [I^iJllv  ,  en  trouva  quelques  autre»  ,  mais  mnini  impnr' 
tiiurc.- ,  et  l'i'ii  n'avait  pas  sotigé  à  en  déduire  de  nouvclltt 
tabk'3  ;  011  :re  cntitucita  de  voir  enfin  rentré  dans  le  domaiae 
de  l'aiiiily-i:  dci  inégalités  qui  occupaient  depuis  ci  lang-ttDU 

i:].  M.  I.:i|)lacc  reprit  cette  matière,  et  la  traita  à  loit 
tEiii!'  <lii;npmiiit  vt  en  grand  maiirs  ;  sa  théorie ,  plus  complets 
et  plu-  dm  lop.i.e,  parait  sullîru  pour  avoir  de  booneitablu; 
M'-  forniiiliM  -  ii.t  ^<l.\j)re^^i^n  de  toutes  les  inégalités  qu'il i 
rru  pouvnii-  iiii'  y^isibles,  et  de  quelques-unes  même  qu'il 
(îoimait  M'hliimiit  c'iiuiiie  possibles  absolument,  et  dont  il 
hle  rlp  trouver  |n. m-  If  présani  la  moindre  tra». 
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an  que  je  m'étais  formé ,  sauf  à  le  reprendre  par  la  suite, 
[es  premières  tables  n'étaient  guères  fondées  que  sur  deux 
ille  éclipses  y  mais  calculées  plusieurs  fois  et  avec  tout  le 
in  dont  j'étais  capable  :  elles  remportèrent  ]e  prix.  Lalande 
»  a  imprimées  dans  la  troisième  édition  de  son  Astronomie; 
dit  dans  la  préface  ,  que  je  m'en  suis  occupé  deux  ans ,  il 

compte  guère  que  du  programme  de  l'Académie  :  le  fait 
t  que  je  m'en  étais  occupé  beaucoup  plus  tôt  »  et  je  pourrais  ' 
re  que  les  premières  tables  m'ont  coûté  quatre  ans  d*un 
tvail  qui  m'en  coûterait  plus  de  dix  aujourd'hui.  Tous  les 
Tonomes  les  ont  adoptées  et  s'en  servent  encore. 
Les  travaux  de  la  méridienne  et  la  suppression  de  TAca- 
mie  qui  suivit  bientôt  ,  m'empêchèrent  de  publier  mon 
êinoire.  M.  Laplace  l'a  extrait  dans  deux  mémoires  im- 
imés  dans  les  volumes  de  1789  et  1790.  Il  me  suffira  de 
t  qu'ayant  formé  pour  chaque  éclipse  une  équation  de 
odition ,  j'en  tirais ,  à  la  manière  connue ,  toutes  les  in- 
nmies  qui  devaient  me  donner  la  correction  de  mes  tables  ; 
ÛB  non-content  de  ce  premier  résultat ,  je  l'appliquais  aux 
lies  et  j'essayais  les  nouvelles  corrections  dont  elles  pou- 
lent  avoir  besoin.  Ainsi ,  après  l'élimination  générale,  je  fis 
core  ,  pour  le  quatrième  satellite  particulièrement ,  jusqu'à 
:  systèmes  dilTérens  de  corrections  ,  que  je  comparai  de 
uvean  aux  observations  pour  savoir  quel  était  le  meilleur. 
i3.  Une  difficulté  particulière  à  cette  théorie ,  c'est  l'in- 
rtitnde  des  observations.  Pour  le  premier  satellite  même  qui 
tre  et  sort  de  l'ombre  d'un  mouvement  plus  rapide  ,  il  n'est 
I  rare  de  voir  deux  observations  d'une  même  éclipse  différer 
Cre  elles  d'une  demi-minute;  pour  le  second  ,  la  différence 

plus  que  double  *,  pour  le  troisième  ,  elle  peut  aller  à  3\ 
à  plus  de  4  pouf  1^  quatrième.  Les  tables  construites  sur 
totalité  des  observations  ne  peuvent  donner  les  éclipses  que 
jr  des  vues  moyennes  ,  des  lunettes  moyennes  et  un  état 
yen  de  l'atraosphière.  D'autres  causes  encore  influent  sur 
bonté  des  observations  :  si  Jupiter  est  trop  voisin  de  Tho- 
OD ,  si  Jupiter  est  trop  près  du  soleil ,  ou  le  satellite  trop 


la  longitude  d'un  Heu  inconnu  ou  1 
ces   édipses;    mais  à  l'ordinaire,    i 
observation  corresipondante  ,  dansu: 
tûr  sera  de  regarder  comme  difTérei 
férence  entre  l'iminersion  ou  l'émer 
cul  des  tables  qui  sont  en  tems  œn 
Parii.  C'est  ce  qu'a  fait  M.  Hnmbi 
d'Amérique.  Quand  on  avait  des  M 
avait  raison  de  se  méGer  du  calcul 
pour  les  dlIFérences  des  aiéridiens , 
au  premier  satellite ,  ou  tout  au  pi 
quelque  circonipeclion.  Quand  on  ' 
sion  dans  une  même  éclipse,   on  p 
lieu  entre  les  deux  résultats  ;  il  est 
soit  la  plus  sûre.  Celle  des  deux 
près  du  disque,  pourrait  bien  être 
que  l'autre  -,  dans  tous  les   cas ,  o 
erreur  de  quelques  secondes.  Cettf 
gitude,  si  elle  n'est  pas  la  ptuti  ex 
commod'e;  il  n'en  coûte  que  la  ] 
moyen  son  observation ,  et  de  coi 
la  même  phase  calculée  pour  Pari 
l'ems.  Le  résultat  est  de  beauco 
éclipse  de  lune ,  et  les  occasions 
uuisaue  le  premier  satellite  s'éclif 
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aatre  jours ,  celles  du  troisième  tons  les  sept  jours , 
u  quatrième  tous  les  dix-sept  jours.  Ce  dernier, 
inaison  est  plus  considérable  ,  est  quelquefois  assez 
sans  s*éclipser  ;  mais  quand  il  perd  sa  lumière , 
le  troisième ,  on  voit  toujours  Timmersion  et  Té- 
Pour  le  second ,  rarement  peut-on  observer  les  deux 
nais  on  ne  le  peut  pour  le  premier ,  et  il  serait  plus 
ire  qu*il  y  a  des  tems  où  l'une  et  l'antre  phase  est 

!st  à  craindre  qu'on  ne  puisse  de  long-tems,  et 
jamais ,  donner  plus  de  précision  aux  tables  des 
ce  serait  plutôt  l'observation  qu'il  faudrait  tâcher 

plus  exacte;  mais  comme  elle  dépend  de  l'état 
sphère  ,  des  yeux  de  l'observateur ,  plus  ou  moins 
le  la  bonté  du  télescope  ,  il  sera  bien  difficile  d*ob- 

les  obsenrations  soient  vraiment  comparables;  et 
)us  les  astronomes ,  et  surtout  les  voyageurs ,  ne 
voir  en  leur  possession  tes  grands  télescopes  qui  font 
tnmersions  plus  tard ,  et  les   émersions  plus  tôt ,  il 

à  ce  qu'il  me  semble ,  de  n'observer  les  éclipses 
les  lunettes  médiocres  ^  telles  qu'on  peut  les  avoir 
s.  Il  nous  importe  moins  de  savoir  l'instant  où  un 
intre  dans  l'oml)re  ou  en  sort,  que  celui  où  le  voya- 
Bra  de  le  voir  ou  le  verra  reparaitre. 
ilgré  ces  réflexions  j'ai  repris  mon  premier  plan , 
des  tables  sur  la  totalité  des  observations  faites  de- 
gine  jusquà  nos  jours.  J'ai,  pour  chaque  éclipse, 
e  équation  de  condition  qui  devait  contribuer  à  me 
es  corrections  de  mes  tables  de  1792.  Jai  éliminé 
îau ,  et  pour  diminuer  un  peu  un  travail  aussi  long, 
ice  a  fait  calculer  ,  d'après  ma  dernière  élimination , 
îs  des  satellites  et  les   coefficiens    qui    en  résultent 

diverses  équations.  Je  me  suis  servi  de  ces  calculs 
nposer  de  nouvelles  tables  dont  j'ai  de  même  calculé 
irs ,  pour  avoir  des  équations  de  condition  auxquelles 
a  en  ajouter  d'autres  dans  dix  ouS'ingt   ans,  pour 


servir  à  celui  qui  voudra  donner 
lea  observations  qu'il  pourra  reçue 
16.  Désignons  les  quatre  satel) 
C"  "  C";  i'<"'  dûtance.  mo! 
en  prenant  pour  unité  le  diami 
tesFsTméa  dans  le  tableau  suivant 


GM/t 

Mtriiu 

Scbiriw 

Bodl 

c 

6,0 

6,0 

6,0 

7 

c 

10,0 

10,0 

8,0 

II 

C" 

iS.o 

16,0 

ia,o 

.8 

c 

M,° 

36,0 

30,0 

3S 

On  ne  fera  attention  qu'aux 
premières  mesures  étaient  trop 
sont  en  minutes  et  secondes  ; 
prise  avec  une  lunette  de  iq3 
avec  un,  nricromètre  appliqué 
celles  du  ^'  et  du  (£'  ont  été 
la  loi  de  Kepler.  D'après  cetti 
■ervations  de  Pound ,  j'ai  tronv 
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8*approclient  en  général  beaucoup  plus  des  premiers.  Ils  sup*» 
posent  les  révolutions  suivantes ,  résultat  de  toutes  mes  re- 
cherches* 

C     I^i8*a8'35\9453748i2, 

C  3.13.17.53,73010606a, 
(^  7.  3.59.35,805113810» 
C^ï6.i8.  5.  7,030984400. 

Cee  intervalles  ramènent  les  conjonctions ,  et  d'une  éclipsa 
à  la  suivante ,  ils  ramènent  à  peu  près  les  immersions  et  les 
émersions,  parce  que  les  inégalités  sont  a  peu  près  les  mêmes. 

17.  Les  principales  inégalités  des  satellites  en  tems  sont,  en 
nommant  4^  4'>  4''>  4'^  ^^^  quatre  apsides, 

C   -3'  l3^079sin2((C'-0> 

C  +  ia',535sin  (C-  C")  -  9'5^ i3i  sin  3(C  —  C') 

— 4',68sin3(C"'— £")  — 5".728sin4X"-  V)—  etc. 

—  a8',347?ln(C— O  —  12" .33 sin  CC— 4'0 
■      — 43^a68  sin  (C '—  ^C+  V) 

— 19^574  sin  iC-  ^C+  V)  » 
C  +7',osin  (C-  C")  -  a3%9  «n  <€'-  V) 

+  ia5',io5sin(C— O  +etc.  — a63''.73sin((f  —  ^ 

—  1 16',76  sin  (C*—  J  '0  —  i  i',473«in  (C  —  »€"+  4*) 
— 6',736sin(C-C+4'0> 

^-^  _  55'  a8^77  .-in  (C—  VI  —  4%48Mn  a((C*^—  4*0 

+  79^,877  sin  ((C'^-O. 

Les  équations  ((^  —  4)  ^^"^  ^^s  équations  du  centra.  Yojea 
pour  les  autres  équations  la  Préface  de  mes  nouvelles  Tables. 

18.  Demi -durées  moyennes  des  éclipses  dans  les  nœuds  : 

C  =  i*  /  53* ,  C  =  »*  ^^  3\  C'  —  ï\46'  5o% 
(C»'=  a*  aa'  a5'.  Ces  demi-durées  moyennes  sont  pour 
des  lunettes  acromatiques  ordinaires. 

Masses  des  satellites  en  parties  de  celle  de  Jupiter: 

(^'  =  0.0000173381,     (^^  =:=  o.ooooa33355, 
^*  =  o .  000088497a ,     (^  »^  =  o .  00004^669 1 , 

^llc-ci  est  presque  égale  à  celle  de  notre  lune. 
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rai!>âent  aussi  bnllaos  que   i»   « 
([ii'oii  peut  observer  fans  lunette 
de  Jii|)iter  le^  ;ibdorbe  ;  au  reste, 
que  leurs  éclipses  ,  qu'où  ne  voit 
flans  les  lunettes  trop  petites.  Q 
difTérenle,   on  serait  cependant 
pour  l'autre,    sans  la  précaulioi 
Ëphéniérides ,  de  donner  leurs  ce 
marqué  chaque  jour.  Un  dîdque 
représente  Jupiter;  quatre  petits 
des  chiffres,  indiquent  les  quatrt 
chiffre ,  par  rapport  au  point,  fat 
le  satellite;  s'il    3'approch!>  ou  s 
connaît  ainsi  le   satellite  dont  \'i 
l'altention  se    porte  stir  ce  poin 
ment  diminuer  de  hiniiùre  jusqu'à 
tenis  avant  l'émersion ,   on  retoi 
rend  attentif  à  saisir  le  premier 
lite;  comme  dans  toutes  les  écli| 
tioD  est  plu*  incertaine  que  la  pr 
un  point   extrêmement  faible  qt 
d'éclat,    on  regarde  l'observatio 
ao.  Le  mouvement  des  satellit 
est  toujours  suivant  l'ordre  des  si, 
]es  planètes  dans  leurs  conjonctic 
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A{  rès  la  conjonction  supérieure  de  Jup.iter,  quand  cette  pla- 
nète paâ2»e  «lu  méridien  avant  minuit,  Jupiter  nous  paraît 
plus  avancé  que  le  satellite;  le  cône  d'ombre,  et  les  sa- 
tellites sont  à  l'occident  de  Jupiter  ;  c'est  à  Toccident  qu'il  faut 
chercher  le  satellite  qui  doit  s'éclipser;  après  l'opposition,  c'est 
le  contraire.  Si  Ton  emploie  une  lunette  qui  renverse,  au  lieu 
d'un  télescope  qui  présente  les  objets  dans  leur  situation  véri- 
table, les  apparences  seront  opposées. 

ai .  Pour  tracer  les  configurations ,  Lalande  a  décrit  un  ins- 
trument qu'il  appelle  jouilabe;  )*ai  publié  dans  la  Connaissance 
des  Tems  de  1808,  des  tables  qui  donnent  avec  plus  d'exac- 
titude et  de  facilité  les  positions  des  satellites,  en  ayant  même 
égard  à  leur  latitude ,  que   plusieurs  astrononles  négligent. 
Quand  les  satellites  sont  derrière  Jupiter,  on  les  marque  sur 
le  côté  de   la  figure  par  un  rond  noir;    on  les   représente 
par  des  Tonds  blancs,  s'ils  sont  sur  le  disque  même  de  Jupiter. 
On  pourrait  observer  les  passages  des  satellites  sur  Jupiter, 
i  peu   près  comme  on  observe  ceux  de  Mercure  et  de  Vénus 
SÛT  le  soleil.  On  peut  ausi^i  observer  leurs  ombres;  ces  pas- 
sages se  calculeraient  d'avance  comme  les  éclipses  et  par  les 
mêmes  tables»  avec    quelques  attentions  faciles;  mais  on  a 
cru  jusqu'ici  ces  observations  trop  incertaines  pour  en  donner 
les  annonces. 

aa.  Les  satellites  de  Saturne  n'auront  jamais  cette  utilité. 
Ils  sont  beaucoup  plus  petits ,  on  ne  peut  les  voir  que  dans 
les  grands  télescopes ,  et  les  astronomes  y  font  peu  d'attention. 

Huyghens  est  le  premier  qui,  avec  des  lunettes  de  iq  et 
fl3  pieds,  aperçut  un  satellite  à  Saturne;  c'est  le  plus  gros 
de  tous ,  on  Ta  nommé  long-tems  le  quatrième.  Dominique 
Cassini  aperçut  ensuite  le  cinquième  et  puis  le  troisième ,  et 
peu  de  tems  après  le  premier  et  le  second.  Mais  tous  ces 
nombres  ont  changé  par  les  découvertes  de  M.  Herschel, 
^i  aperçut  enoore  deux  satellites  intérieurs ,  dans  un  tems 
où  l'anneau  n'était  visible  que  pour  lui  dans  un  télescope  de 
JiO  pieds.  Cassini  reconnut  tout  d'abord  que  les  cinq  satellites 
observaient  entr'eux  la  loi  de  Kepler.  Tous  ces  satellites. 


a3  L«i  »l«lli>««  d'Uranns  sont 
i  voir,  rt  par  eourfifurt  beanci 
da  Sal»™..  Jiaqu-iriM.  H.r.chel 
avac  qu.lqne  conrtanee,  et  m«m. 
long-»"»-  M'el"""  "»  """  "  °' 
r.ppelar.  Il  r*"i!»  d»  Mémoira  d 
da  ce.  satellilaî  ait  pre»ine  perpa 
ra&it  an  aotlet  le  aalcul  dea  ob» 
DOmtee»  que  M.  Har.chal  a  ooniil 
moire,  dan.  ui.  EmM.  11  a  a« 
UaHe  à  celui  de  Saturne  ;  pir«>n 
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Grandeur  et  Jigure  de  la  Terre. 

1.  JuA  question  de  la  figure  et  de  la  grandeur  de  la  terre 

serait  presque  inutile  k  Tastronome  qui  ne  quitterait  pas  son 

observatoire.  II  n*a  besoin  que  du  rayon  de  la  terre  ou  de  la 

distance  de  son  œil  au  centre  des  mouvemens  diurnes  pour 

calculer  les  parallaxes  ,  an  moyen  desquelles  il  peut  ramener 

ses  observations  i  celles  qu'il  ferait  du  centre  même.  Nous 

n'avons  supposé  la  sphéricité  de  la  terre  que  pour  calculer  les 

éclipses  du  soleil  et  les  passages  de  Vénus  pour  difFérens  pays. 

Mais  quoique  cette  connaissance  ne  soit  pas  indispensable  pour 

parvenir  â  la  connaissance  des  mouvemens  célestes ,  la  figure 

de  la  terre  est  cependant  une  des  questions  les  plus  grandes 

et  les  plus  utiles  de  l'Astronomie. 

a.  Ftoléraée  a  pris  la  peine  de  prouver ,  l^  que  la  terre 
n'est  pas  un  plan ,  car  alors  le  soleil  ^  la  lune  et  tous  les  astres 
ae  laveraient  au  même  instant  pour  tous  les  peuples  du  monde  : 
or  on  avait  observé  qu'au  commencement  d'une  éclipse  de 
lune  on  comptait  en  diiTérens  pays  des  heures  différentes ,  et 
que  la  lune  était  inégalement  élevée  au-dessus  de  l'horizon. 

a^  Que  la  terre  n'est  pas  un  prisme ,  un  cylindre  ,  un  cône, 
un  solide  à  facettes;  il  en  donne  des  raisons  excellentes  et  fa- 
ciles i  imaginer. 

L'ombre  de  la  terre  est  sensiblement  ronde  dans  les  éclipses 
de  lune  ;  tontes  les  planètes  qui  ^  comme  la  terre  ,  circulent 
autour  du  soleil ,  la  lune  et  le  soleil  lui-même  sont  certai- 
nement autant  de  sphères.  La  première  idée  qui  doit  se  pré- 
senter est  celle  de  la  terre  sphérique  »  tout  au  plus  pourrions- 
nous  y  soupçonner  un  petit  aplatissement  comme  à  Jupiter. 


que  pour  l'habitant  de  la  plaine.  Tie 
pninte  nrlj^ée  de  la  niontagiie  t'clairt 
12'  avant  le  lever;  m' après  Ip  roiic 
l'autre  côté  de  la  montagne  Yoyait  ei 
mêmes  phénomèneB  le  remarquent  en 
tagnea  et  lur  les  tours  un  peu  élevéei 
blanceS)  ajnutonB  des  preuves  plus  dii 

4<  Avancez  sous  un  mêtne  méridien  1 
Terrer,  l'étoile  pnlaîre  se  lever  et  le  st 
vers  le  sud ,  le  pôle  s'abaissera ,  e< 
d'autant.  Faites  la  même  chose  sous 
observerez  les  mêmes  phénomènes ,  ( 
de  la  terre  eit  une  »uite  de  cercles  1 
mêmes  pôles ,  et  que  par  consûque 
'l'ous  les  phénomènes  au  mouvemen 
s'expliquent  par  cette  supposition,  ' 
de  douter.  On  n'a  donc  plus  que  deu} 
sont  les  dimensions  de  cette  «<)hère  ; 
la  terre  serait-«lle  un  sphéroïde  ? 

5.  Ces  questions  ont  dfi  de  tout  i 
astronomes.  Êratoslht^ne  enseigna  1 
faire  pour  ré!>oudre  la  premlùro  :  q 
supposait  décidée  et  la  terre  parfaîtt 

Ëratiisthène  savait  qu'à  Syené,  1 
"•>  niiitH  était  éclairé  jusqu'au  font 
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il  croyait  Alexandrie  et  Syené  sous  le  même  méridien.  De 
l'angle  ZA5  ,  il  pouvait  retrancher  la  parallaxe  de  hauteur 
ASC  ;  elle  ne  serait  pour  nous  que  de  l'jOj  ^  pour  Ératos- 
thène^  elle  était  de  Qi",5\  il  les  négligea.  Il  aurait  eu  ACP 
=  7'  11'  SSV^j  il  supposa  ACP=7'*  la',  négligeant  aussi  la 
réfraction  de  '/'',5  qu'il  ne  connaissait  pas  ;  ACP  était  véri* 
tablement  de  7**  1 1'  4^"  *  en  supposant  les  observations  exactes  ; 
il  avait  donc^  suivant  son  calcul  ^  AP=7'  la',  ou,  comme 

ajT       3So** 
dît  Cléomède , -ç— =  -=-—  =  7**  la';  une  grande  route  menait 

d'Alexandrie  à  Syené  ,  le  long  du  Nil  ;  il  la  supposa  rectiligne 
et  toute  entière  dans  le  méridien  dont  elle  s'écartait  pourtant 
de  a*  Bg'  iS*.  On  lui  dit  que  ^a  longueur  était  de  5coo  stades 
en  nombres  ronds  \  l'arc  AP  de  5ooo  stades  était  donc  la  5o* 
partie  de  la  circonférence  ;  la  circonférence  entière  était  donc 
de  5o  fois  Sooo  stades  ,  ou  de  a50|Cco.  Dans  le  fait ,  Tare  AP 
n'eit  que  de  7**  7'  ^^  ',  il  n'était  donc  pas  tout-ù-fait  la  5o^ 
partie  ;  il  aurait  fallu  retrancher  quelque  chose  des  5coo  stades 
pour  la  déviation  de  la  route  :  toutes  ces  correction^  auraient 
changé  la  grandeur  de  la  terre.  Ëratosihène  l'augmenta  pour 
avoir  nn  degré  de  700  stades  en  nombres  ronds,  car 

î=:  — -==Gq4**s444i  on  ne  peut  donc  regarder  Té va- 

7«â  7^ 

luation  d'Ératosthène  que  comme  un  exemple  grossier  du 
calcnl  qu'il  faudrait  faire  quand  on  aurait  mesuré  sous  le 
même  méridien  deux  hauteurs  de  la  même  étoile ,  et  mesuré 
aoignensement  l'arc  terrestre.  Ajoutez  qu'on  dispute  encore 
aujourd'hui  sur  la  valeur  du  stade  d'Ératosthène. 

6.  Posidonius  indiqua  une  autre  méthode ,  beaucoup  plus 
isimple  suivant  Cléomède ,  mais  dans  la  réalité  beancoup  moins 
précise.  Il  supposa  Rhodes  et  Alexandrie  sous  le  même  mé- 
ridien ;  Terreur •  était  au  moins  de  1°  ^3  la  distance  en  ligne 
«Iroite  était  estimée  5oco  stades.  Canobus ,  belle  étoile  du 
Vaisiean ,  est  invisible  en  Grèce  ;  à  Rhodes  on  la  voit  paraître 
tin  instant  au  méridien  tout-à-fait  a  l'horizon.  Cette  mûme 
ttojle,  a  Alexandrie,  s'élève  jusqu'à  ^  de  signe  ou  7=*  5&'.  Un 


la  refraction  ;  ainsi  le  degré  =  — 

Le  stade  de  Posidoniu?  ou  le  .s 
même  que  celui  d'Ëratoethène  et 

7.    Ces  observations   et  ces  cal 

premier  aperçu  de  la  grandeur  de 

*  n*ont  pas  porté  plus  loin  leurs  pr 

doute  bien  étonnés  de  l'importa 
I  ébauches  grossières.  Aristote  dit  < 

timer  la  grandeur  de  la  terre  ne 
4^0,000  stades  de  circonférence  ;  n 
4o,ooo,coo  de  mètres  :  en  conclure 
tote  était  de  mille  mètres  ? 


s. 


:j. 


-f  ' 


»•   t 


1 


»  • 


*  j  .       :  8.  Ptoléméc  dit  que  pour  raesun 

rique ,  il  n*est  pas  besoin  de  le  p 
qu*il  suffit  de  connaître  Tinclinaisor 
le  pôle ,  Z  et  Z'  les  zénits  des  de 
les  complémens  de  latitude  PZ  et 
vous  pourrez  calculer  Tare  ZZ'  ; 
^  terrestre  mesuré  entre  les  deux  '. 

le  degré.  Géométriquement ,  il  s 
n'est  pas  facile  ;  il  dit  l'avoir  fa 
il  a  trouvé  le  même  résultat  qu' 


•  *   •* 


•  I 
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dans  les  plaines  de  Singiar,  se  séparèrent  en  deux  bandes, 
allèrent  les  uns  vers  le  midi ,  et  les  autres  vers  le  nord,  jusqu'à 
ce  que  la  hauteur  du  soleil  fût  changée  d*un  dep;ré  ;  ils  me- 
surèrent leur  route ,  et  trouvèrent  la  même  chose  que  Ptolémée. 
Almamoun  ne  se  rendit  pas»  il  &t  recommencer  l'opération 
dans  un  autre  lieu  :  par  les  mêmes  procédéA ,  ils  arrivèrent 
â  la  même  conclusion.  Almamoun  confessa  que  Ptolémée  avait 
raison  ;  Almamoun  ne  pouvait  mieux  faire ,  mais  nous  n'en 
dirons  pas  autant  de  ses  astronomes. 

10.  Mon  compatriote  Fernel  supposa  qu* Amiens  est  sous  le 
nèine  méridien  que  Paris,  et  en  elTet  l'erreur  est  insensible.  Il 
partit  pour  Amiens,  en  comptant  exactement  les  tours  de  roue 
de  sa  voiture;  il  s'avança  vers  le  nord  jusqu'à  ce  que  la  distance 
du  aolail  au  zénit  vers  le  solstice  fût  de  i*  plus  grande  qu'A 
Paria I  et  il  trouva  pour  le  degré  d'Amiens  57970  toises.  La 
Caille  trouva  depuis  le  même  degré  de  57074*  On  peut  ad- 
mirer le  bonhenr  de  Fernel. 

11.  Snallîus  entreprit  enCn  une  mesure  véritable  :  par  des 
opérations  trigonométriques ,  il  détermina  la  distance  d'Alc- 
Biaar  «t  de  Berg-op-Zoom  ;  il  observa  des  distances  au  zé- 
ait  aux  deux  extrémités  de  l'arc  ,  et  trouva  un  degré  de 
55oflO*^9  trop  faible  de  ao5o.  Muschembroeck  corrigea  plusieurs 
parties  de  l'opération ,  et  Cassini  de  Thuri ,  par  de  nouvelles 
observations,  porta  ce  degré  à  571 15,  ce  qui  parait  trop 
fort. 

ifl-  Nonrood  ,  en  Angleterre,  par  un  mélange  des  méthodes 
de  Fernel  et  Snellius  ,  en  tâchant  de  plus  d^évaluer  les  dé- 
loun  de  la  route  au  moyen  d'un  graphomètre ,  trouva  574^4^; 
et  cette  mauvaise  mesure ,  employée  par  Newton  dans  ses 
t^reariera  calculs  sur  la  loi  de  décroissement  de  la  pesanteur, 
retarde  de  quelques  années  la  découverte  de  cette  loi. 

l3.  Picard  est  le  premier  qui  donna  à  toutes  les  parties  de 
^opération  les  soins  qui  pouvaient  seuls  la  rendre  exacte.  II 
EKieanra  une  base  avec  une  toise  bien  étalonnée  ;  observa  tous 


t 


r 


4 


nieiut:  c^jui^uu ,  \j<.A  ••.<<.  «j . 

rems  ,  corrigées  par  Lemonuier,  d< 
beaucoup  trop  fort;  mais  en  teri. 
des  toises  et  de  la  réfraction ,  L 
une  valeur  assez  exacte.  Ain.-i  Pi< 
que  des  erreurs  inévitables,  et  pai 
son  degré  se  trouvait  aussi  bien  qu* 

i4>  r.'a  mesure  de  Picard  fut  c 
par  la  Ilire,  et  jusqu'à  Pcrpigna 
le  tout  en  1718,  sous  le  titre  d 
Terre,  On  y  voit  que  la  longuei 
Paris  et  Collioure  est  de 

Par  les  observations  comparées  de 
il  trouvait 

On  conservait  au  degré  de  Picai 

Ensuite ,  entre  Paris  et  Dunkerqu 
le  degré  moyen  de 

On  avait  donc ,  en  allant  de  P2 
degré  moindre  de 

Et  en  allant  au  sud  ,  un  degré  pi 

Quoique  ces  différences  ne  soie 
aux  intervalles ,  il  en  résultait  1 
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héroïde  aplati  vers  les  pôles ,  ce  qui  semble  fai^orable  aux 
^poAèses  modernes  (de  Hujgens  et  de  Newton). 

i5.  Richer,  envoyé  à  Cayenne  pour  vérifier  les  réfractions 
divers  points  de  la  théorie  du  soleil .  s'était  aperçu  que 
n  horloge,  réglée  à  Paris,  retardait ,  et  il  avait  été  obligé 
en  raccourcir  la  verge.  Il  en  conclut  que  la  pesanteur  était 
oindre  dans  le  voi:»inage  de  Téquateur,  ce  qui  pouvait 
aiir  de  deux  causes  :  une  plus  grande  distance  au  centre , 
par  conséquent  un  renflement  à  Téquateur ,  un  aplatissem- 
ent aux  pôles  et  un  sphéroïde  elliptique  ;  mais  cette  cause 
aurait  pu  produire  que  o'',9 ,  ]*effet  était  presque  triple  ; 
utre  cause  plus  puissante  était  le  mouvement  de  la  terre 
uâ  sensible  près  de  Téquateur  qu'à  Paris ,  dans  la  raison  des 
mnus  de  5°  et  4d°*  Cette  cause  pouvait  produire  ï'',4^ ,  et 
le  aurait  produit  i'',53  à  Téquateur  même.  Un  mouvement 
Fcnlaire  de  rotation  doit  produire  une  force  centrifuge  ou  tan- 
rntielle,  et  TefFet  observé  était  une  preuve  sensible  du  mou- 
«nent  de  la  terre  autour  de  son  axe. 

16.  La  force  centrifuge  doit  diminuer  la  pesanteur,  puis- 
i*elle  agit  dans  un  sens  contraire;  la  pesanteur  que  nous 
)servons  n'est  que  relative  ;  elle  est  diminuée  de  la  force 
^ntrifiige  qui  ^  dans  les  difFérens  climats,  est  plus  ou  moins 
clique  à  la  direction  de  la  pesanteur  :  c'est  seulement  à  l'un 
(8  pôles  qu'on  pourrait  observer  la  pesanteur  absolue, 
uygens  imagina  un  syphon  composé  de  deux  branches  for^ 
ant  un  angle  droit  dont  le  sommet  est  au  centre  de  la  terre; 
loe  des  branches  aboutit  à  l'équateur,  l'autre  au  pôle;  il 
ppose  les  deux  branches  remplies  d'un  fluide  homogène.  Le 
lide ,  renfermé  dans  la  branche  polaire ,  aura  tout  son  poids  : 
ina  l'autre  ,  au  contraire ,  le  poids  sera  diminué  par  la  force 
ntrifuge.  Cette  seconde  colonne  sera  donc  moins  pesante 
le  la  première,  et  l'équilibre  ne  pourra  s'établir  que  quand 
branche  équatoriale  aura  gagné  par  sa  hauteur  ce  qu'elle 
perdu  par  le  mouvement  de  rotation  ;  d'où  il  suit  que  pour 
H|[uilibre ,  les  mers  équatoriales  doivent  être  plus  élevées  que 
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les  mers  polaire* ,  que  les  terrei  dorvent  «roir  trac  fnrrae  »»- 
logae,  et  que  U  terre  t^oît  èue  un  spbèfmde  «pbti.  Il  mIciIa 
que  cet  aplatissement  deraît  élre  -fj, 

17.  Newton  avait  <iomiàéTi  la  qoeMinn  d'Bi»  nusiérc  piM 
générale  ;  il  eut  égard  *nX  ailraclioru  de  toutes  le*  naltorfs 
qui  composent  le  sphéroïde;  il  leur  dcmiiait  â  toute*  une  taint 
deoMté ,  et  ii  en  conclut  na  aplaliuenient  d«  ^.  Let  ni««rti 
de  Caatiai  se  trouvaient  an  cootradiciion  awc  en  tfaèoriu  qKi 
n«  pouvaient  passer  pour  ngonreatn  -,  tuai*  quelle  que  pui«0t 
être  \e»  variations  de  deMtté  du  ceiiire  è  la  drcmférvnca,  H 
en  résultait  toujours  un  aplsiisMaient  ',  on  na  pouvait  en  riro- 
quer  en  doute  que  la  quantité  pr^iie  qu'Huy^en*  hlutt  trop 
petite  ,  et  \ewtOD  trop  grande.  L«  milieu  était  jti  qui  nt 

^'écartait  guères  de  la  vérité.  J'ai  trouvé dapiiùjn-=,  conat 

je  le  dirai  bientôt.  On  attaqua  les  niMun!»  de  Cauiai ,  nak  _ 
on  répondit  que  la  théorie  poui-ail  avrrfr  raison ,  «ani  qui  hi  < 
observations  eusseat  tort  ;  que  li  U  tvm  avait  été  prllrii^ 
vement  sphérique  ,  la  rotation  avait  éû    r«pluir,    raaw  yi  | 
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nt  aux  degrés  de  France,  ils  en  conclurent  un  aplatu- 
snt  de  Y7%  trouvé  depuis  beaucoup  trop  fort. 

|.  Vers  le  même  tems  on  songea  à  vérifier  les  degrés  de 
ice.  La  Caille  ,  en  moins  de  deux  ans ,  acheva  presque 
ce  grand  ouvrage  dont  on  a  les  résultats  dans  le  livre  de 
[éridienne  vérifiée  ,  Tun  des  meilleurs ,  sans  contredit ,  que 
rayons  en  ce- genre ^  il  prouva  que  les  degrés  allaient  tous 
longeant  du  midi  vers  le  nord.  Un  degré  de  longitude , 
La  Caille  mesura  près  d* Arles ,  conduisit  à  la  même  oon- 
lence ,  qui  fut  encore  confirmée  au  retour  des  académiciens 
^érou.  Depuis  ce  tems ,  tous  les  degrés  mesurés  en  difFérens 
K  constatèrent  de  plus  en  plus  cette  conséquence  de  la 
me  physique  et  mathématique.  Il  est  vrai  que  ces  degrés 
aent  différentes  quantités  pour  Taplatissement  ;  mais  toutee 
Bvent  un  aplatissement  incontestable ,  et  c'est  tout  ce  que 
dé£auts  de  plusieurs  de  ces  mesures  et  les  difikultés  inhé- 
tM  de  ces  opérations  permettent  d*exiger. 

,0.  Tons  ces  degrés  ont  été  mesurés  sur  les  principes  de 
(lliiM  et  de  Picard  ;  toute  la  différence  est  dans  le  plus  ou 
ins  de  perfection  des  instrumens ,  l'adresse  ou  la  patience 
l'observateur,  les  attentions  plus  recherchées  et  les  mé^ 
des  plus  rigoureuses  de  calculs.  Il  en  faut  pourtant  excepter 
egréde  Pensilvanie ,  où  Mason  et  Dixon  ne  firent  aucun  usage 
la  Trigonométrie.  Au  moyen  d'une  lunette  méridienne  por- 
ve  ils  tracèrent,  dans  les  plaines  de  la  Pensilvanie  et  sur  les 
de  de  la  mer ,  un  long  alignement  qu'ils  mesurèrent  à  la  toise. 
ftod  ils  rencontraient  quelque  obstacle  ,  ils  menaient  à 
ilqac  distance  une  méridienne  parallèle  à  la  première  ;  et 
ervant  enfin  avec  un  grand  secteur  les  distances  des  étoiles 
i  deux  extrémités  ,  ils  trouvèrent  à  3g®  la'  de  latitude  nord, 
degré  de  56888  toises^.  La  Caille ,  au  Cap  de  Bonne- 
pérance,  dans  Théniisphère  austral,  trouva  par  53®  18^  do 
itnde ,  un  degré  de  67040  qui  paraît  un  peu  fort ,  et  ponr- 
t  faine  soupçonner  que  l'hémisphère  austral  est  un  peu 
Férent  de  Théfuisphère  boréal. 


590  ASTRONOMIE. 

SI.  Le  tracé  et  la  me&ure  elTectiTe  d*ime  ligne  de  Sjk 
58  mille  toises  est  de  toute  impossibilité  dans  les  pays  habités; 
et  même ,  dans  les  déserts  ,  on  pourrait  douter  que  ce  mojen 
fût  le  plus  expéditif  et  le  plus  sûr.  On  est  donc  obligé  de 
former  un  nombre  de  triangles  dans  la  direction  de  la  mi^ 
ridienne;  on  mesure  uu  côté  et  tous  les  angles;  on  catcnle 
tous  les  côtés ,  et  Ton  en  conclut  la  valeur  de  i*arc  terrestre. 
Le  cas  le  plus  simple  serait  celui  d'une  méridienne  AB  sur 
laquelle  on  établirait  des  triangles  éqnilatéraux  ACD,  DEF, 
£FG ,  FGB  j  mais  ce  cas  est  encore  moins  praticable  que  h 
mesure  réelle  de  la  méridienne  AB.  Dans  l'exposition  des  pro- 
cédés qu'on  emploie,  suivons  la  marche  la  plus  naturelle, 
quoiqu'elle  soit  encore  trop  souvent  impraticable;  et  com- 
mençons par  la  mesure  d'un  côté ,  quoique  souvent  ce  soit 
par  là  qu'on  finisse  ;  mais  c'est  une  chose  presque  indilTérente 
et  qui  ne  change  presque  rien  aux  calculs. 

32.  Le  côté  qu'on  mesure  s'appelle  base  ;  on  le  prend  com- 
munément de  4  ^  7  mille  toises ,  ou  de  8  à  i4  mille  mètres. 
Plus  courte ,  la  base  ne  serait  pas  assez  sûre  ;  il  est  difficile 
de  trouver  un  local  qui  permette  de  passer  cette  longueur. 
Pour  aller  plus  vite,   on  emploie  à  la.   mesure  ,  des  règle? 
multiples  exactes  d'une  mesure  connue.   La  Caille  ,   en  em- 
ployait de  4  toises  ,  Lemonnier  en  avait  de  j  toises  :  les  wùtres 
n'étaient  que  des  doubles  toises. 

23.  Ces  règles  étaient  ordinairement  de  boisj  elles  se  ter- 
minaient par  une  tête  de  clou  arrondi ,  pour  quu  le  contact 
de  deux  règles  consécutives  se   fit  par  un  point  unique;  on 
les  mettait  donc   alternativement   Tune   au  bout  de  l'autre, 
ensorte  qu'il  y  en  eût  toujours  trois  immobiles  sur  le  terram 
pendant  qu'on  ajustait  la  quatrième.  Quelquefois  on  les  plaçai 
sur  des  trépieds  qui  pouvaient  se  hausser  ou  se  bai.-^er,  er.- 
sorte  que  la  toise  fut  toujours  horizontale ,   ce  dont  on  p-.^u" 
vait  s'as?:urer  par  le   niveau  ,  ou  bien    on    les   plaçait  sur  k 
terrain  dont  on  aplanissait  les  plu^  grandes  inégalité?;  et  ?> 
ell^  avaient  une  inclinaison  sensible  ,  on  tâchait  de  re>tinier 
ou  de  la  uiOMirer.  On  avait  aboncionné  les  verges  métalliq'^ej, 
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parce  que  les  métaux  éprouvent  des  variations  lensiblet  dam 
leuir  longueur  par  les  cbaDgemens  de  température.  Les  va- 
riations du  boii  sont  moins  fortes ,  mais  elles  ne  sont  pu 
nnllea,  et  on  ne  sait  pas  en  tenir  compte  comme  pour  les 
métaux;  ensiirte  que  dans  des  opérations  plus  récentes, 
1m 'Anglais  se  sont  servis  d'une  chaîna  d'acier.  Pour  nons, 
nous  nous  sommes  servis  de  verges  de  platine  auxquelles  étaient 
atuchées  des  verges  de  laiton  un  peu  plus  courtes,  qui ,  fixées 
invariablement  par  l'une  de  leurs  extrémités ,  avalent  toute 
liberté  de  s'étendre  par  l'autre  bout;  elles  glissaient  donc  le 
long  d'un  vemier,  arme  d'un  microscope,  avec  lequel  on  lisait 
l'aloDgement  relatif  du  laiton  ;  d'où  l'on  calculait ,  d'après  des 
tables  dressées  par  des  expériences  Fort  exactes  ,  l'alongement 
absolu  da  la  régie  de  platine.  On  avoit  choisi  le  platine,  qui 
varie  moins  qu'aucun  autre  métal.  Ces  règles  cnmposées  étaient 
placées  solidement  sur  un  long  madrier  de  chêne  ;  elles  étaient 
recouvertes  d'un  toit  qui  les  garantissait  des  rayons  directs 
da  soleil.  Le  madrier  portait  sur  deux  triangles  ou  double- 
«querres  de  fer  que  l'on  calait  avec  des  vis ,  et  les  triangles 
de  fer  portaient  eux-mêmes  sur  une  pièce  de  bois  soutenue 
par  trois  pointes  de  fer  qui  entraient  dans  la  terre,  ensorte 
qu'on  avait  toute  la  solidité  requise. 

Tour  éviter  cependant  tout  choc  qui  pût  faire  rétrograder 
les  règles  ,  on  laissait  un  vide  de  quelques  millimètres  entre 
chaque  règle;  et  pour  mesurer  l'intervalle,  on  avait  placé 
à  l'extrémité  de  chaque  règle  une  languette  qut  glissait  entre 
deux  coulisses  ,  te  long  d'un  vernier  qui  avait  son  microscope  ; 
les  règles  étant  posées,  on  poussait  la  languette  du  bout  du 
doigt,  et  l'intervalle  se  rempli.'^sait  et  se  mesurait  avec  exac- 
titude ,  sans  aucun  choc  dangereux. 

Les  toits  des  règles  étaient  garnis  vers  leurs  extrémités,  de 
deux  pointes  bien  perpendiculaires  à  l'axe  des  règles  ,  de  sorte 
^e  quand  les  quatre  régies  étaient  placées  l'i  la  tuite  l'ujie 
del'autre  sur  le  terrai.,  les  huit  petites  pointes  devaient  se 
trouver  dans  une  niî:iie  ligne  droite  et  dans  la  direction  de  la 
base,  ce  qu'on  vérifiait  i:n  .■^e  plaçant  derrière  ,  et  en  visant 
A  nn  petit  tiijnal  portatif  i^litci.-  d'avance  sur  l'alignement. 
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Pour  mesurer  Tinclinaison  des  règles ,  on  posait  snr  deux 
pièce»  de  métal  placées  sur  le  toit  »  a  égale  distaiiee  du  milim 
de  la  longueur,  un  niveau  triangulaire  à  alidade  et  bulle  d*air, 
qui  par  une  double  opération  donnait  la  double  inclinaison, 
sans  qu'on  eût  à  craindre  l'erreur  de  coIKmation. 

24.  Ces  opérations  supposent  nn  alignement  tracé  d'arance  ; 
et  Yoici  comment.  Quand  )'eus  choisi  les  denx  termes  de  ma 
base ,  j'y  avais  fait  construire  sur  le  roc ,  des  massifs  de  ma- 
çonnerie au  centre  desquels  était  scellé  un  cylindre  de  cuivre  ; 
sur  la  face  supérieure  de  ce  cylindre  on  avait  tracé  plusieurs 
cercles  concentriques.  Le  centre  commun  était  le  point  où 
tombait  une  ligne  à-plomb  que  j*avaisfait  descendre  du  sommet 
d*un  signal  de  78  pieds  de  bantenr ,  que  j'avais  fait  construire 
à  chaque  extrémité.  Les  deux  cylindres  sont  les  points  extrêmes 
de  la  base  ;  ils  sont  recouverts  d'uhe  plaque  de  plomb ,  de 
matières  sèches ,  et  d'une  voûte  solide  en  pierre ,  pour  que 
)*on  puisse  les  retrouver  en  tout  tems.  Ces  énormes  signaux, 
au  haut  desquels  était  un  observatoire ,  avaient  été  nécessaires 
auprès  de  Melun  ,  à  cause  des  arbres  qui  bordent  la  route , 
et  d*un  coude  presque  insensible  qu'elle  forme  vers  le  milieu 
de  )a  longueur. 

Ces  signaux  nous  servaient  pour  nous  diriger  dans  l'afi' 
gnement  que  nous  faisions,  au  moyen  de  la  lunette  du  cercle 
de  Borda ,  placée  dans  un  plan  vertical  ;  je  faisais  enfoncer 
en  terre,  de  distance  en  distance,  dans  la  direction  du  grand 
signal,  des  pieux  de  bois  à  fleur  de  terre,  eur  lesquels  oa 
plaçait  ensuite  le  petit  signal  portatif. 

«6.  Deux  personnes  écrivaient  sous  ma  dictée ,  sur  des 
registre.^ ,  le  numéro  des  règles  ,  les  parties  de  languette,  ceilrt 
des  thermomètres  métalliques,  et  les  deux  observations  de 
niveau^  avant  d'aller  plus  loin,  on  collationnait  les  deu 
registres,  et  on  lisait  après  moi  aux  deux  microscopes.  H 
ne  restait  plus  qu'à  additionner,  à  la  fin  de  chaque  journée , 
la  somme  des  toises,  celle  des  languettes  ,  les  corrections  de 
température  et  d'inclinaison  ,  et  la  réduction  au  niveau  de  la 
mer.    La    ba^^e    ainsi    corrigée   5' est    trouvée,  à   Melun,  de       , 
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fto75'.9o338;  celle  de  Perpignan^  corrigée  deinêmè,  n'était 
qihe  de  6oo6',a5545-  Toutes  deux  formaient  vers  le  milieu 
l'âne  un  angle  de  179*  10'  4**  »  l'autre  un  angle  de  180**  a3'  ij". 
Soient  &  et  c  les  deux  parties  de  la  base  brisée ,  d  la  ligne 
droite  qui  joint  les  deux  extrémités ,  A  l'angle  au  coude  t 

d*  =  i»  +  c*  —  a&ccos  A  ; 

=  (A-|-c)(i— 4x  — ^x*  —  etc.)i 

96.  Supposons  la  courbure  de  la  terre  circulaire ,  nos 
règles  de  deux  toises  formeront  à  la  surface  de  la  terre 
deux  tangentes  d*une  toise  chacune  \  il  faut  donc  pour  chaque 
demi*règ1e  »  ou  chaque  toise ,  chercher  la  différence  entro 
Tare  dont  la  tangente  est  une  toise ,  et  la  tangente  même  ; 
on  aura  la  correction  de  chacune  des  six  mille  et  quelques 
parties  que  contenaient  nos  bases  ;  mais  il  était  aisé  de  pré- 
Toir  que  la  correction  devait  être  insensible  ^  et  c'est  ce  que 
le  calcul  a  confirmé. 

217.  Pour  donner  une  idée  de  l'exactittide  â  laquelle  on 
peut  arriver  par  ces  moyens ,  nous  rapporterons  ce  qui  nous 
est  arrivé  à  la  base  de  Perpignan.  Un  jour  un  vent  impé- 
tueux venait  à  chaque  instant  déranger  nos  règles,  en  les 
faisant  charier  le  long  de  leurs  supports.  Après  avoir  long- 
tems  lutté  contre  les  diflTicultés ,  nous  prîmes  le  parti  d'inter- 
rompre la  mesure.  Trois  jours  après,  par  un  tems  calme, 
BOUS  recommençâmes  le  travail  de  toute  cette  journée^  Nous 
se  trouvâmes  qu'un  quart  de  ligne  de  différence  entre  deux 
mesures  dont  l'une  nous  avait  pleinement  satisfaits,  et  l'autre 
nous  avait  paru  si  suspecte  que  nous  nous  étions  crus  obligés 
à  la  recommencer. 

A  la  fin  de  chaque  journée,  avant  déposer  définitivement 
la  dernière  règle,  nous  enfoncions  dans  la  terre,  un  pied 
au-dessous  du  sol ,  un  pieu  dont  la  tète  était  carrée  et  re- 
couT€rte  d'une  lame'  de  plomb.  Sur  ce  plomb  noui  marquions 


mides  tronquées  quituidugura..va  .. 
eolidement  assemblées  par  le  liaut 
recouverte.t  de  planches  jusqu'à    q 
sorte  que  la   partie  pleine  GOutendî 
TUfl  de  la  distance  la  plus  grande. 
distance;  je   faiuis   Hr=o.oooi5 
^>prii  qu'il  fallait  cette  longueur  | 
vigible.  Je  doDuaix  an  c6té  de  la  1: 
Si  le  lignai  dorait  w  projeter  sur  le 
s'il  devait  se  projeter  sur   un   ob 
faisais  blanchir.  On  reconnaît  le  p 
jeter  un  signal  vu  d'une  station  i 
entre  cette  station  et  le  point  dii 
rizon.  Si  l'arc  est  de  i8o*  4  <'" 
ciel;  si  l'arc  est  plus  petit,  il  se 
examine  alors  les   objets  qui  ee  1 
le  point  éloigné  de  l'horizon.  On 
ramide  de  manière  i  ne  couvrir 
qu'on  doit  observer  du  centre,  et 
gnée  que  les  autres ,  on   fait  ens< 
présente  directement  à  cette  statii 
avec  chacune  des  faces  chacun  6 
antres  signaux.  La  raison  en  est 
-t-i: 1  „^r  L  soleil .  on  ne 
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angle  de  la  .face  avec  le  rayon  visuel  ^  et  D  la  diâ- 
:e. 

es  nieillears  de  tous  les  signaux  seraient  des  lampes  a 
rant  d'air  et  miroir  parabolique;  mais  on  ne  pourrait  ob- 
er  que  la  nuit ,  et  dans  tes  circonstances  où  nous  avoug 
uré  la  méridienne ,  cette  espèce  de  signal  eût  été  pour 
}  fort  dangereuse. 

»ans  les  villes  et  dans  les  pays  couverts  de  bois,  on  est 
é  de  recourir  aux  clochers,  qui  sont,  en  général  médio- 
aent  bons  pour  l'objet  qu'on  se  propose  ;  la  multitude 
eursfacesy  qui  pour  la  plupart  sont  gauches  et  contour- 
i ,  enfin  leur  inclinaison ,  sont  autant  de  sources  d'erreurs 
,  après  tout ,  ne  sont  pas  bien  considérables. 
|.  Il  est  rare  qu'on  puisse  observer  dans  l'axe  même  du 
her  ;  on  est  alors  forcé  de  s'éloigner  du  centre  ,  et  l'angle 
îrvé  a  besoin  d'une  réduction.  Soit  ABC  le  triangle 
145),  O  l'observateur  ou  le  centre  du  cerclé;  on  a 
rvé  AOB  au  lieu  de  ACB. 

ACB  =  AIB  —  CBO = AOB  +  CAO  —  QBO , 

_^  COsinCOA        CO  sin  BOC 

^~^"*"  AC    sini"  BC     (dm*     » 


1. 

t  l'angle  réduit ,  O  l'angle  observé ,  y  l'angle  entre  Tobjet  à 
:he  B  et  le  centre  C  de  station,  D  la  distance  AG  de  l'objet 
oîte,  G  la  distance  BC  de  l'objet  à  gauche ,  r  la  distance  OC 
cercle  au  centre  de  station.  Cette  formule  est  générale; 
>eut  quelquefois  rendre  nul  un  des  deux  ternies  ,  on  peut 
-endre  égaux  et  la  réduction  nulle.  Voyez  Base  du  Système 
r'ique  ^  tome  1 9  page  lal  du  Discours  préliminaire.  Cette 
3ule  suppose  la  connaissance  des  distances  D  et  G  ;  on 
obtient  avec  une  exactitude  suffisante  ,  en  calculant 
première   fois  le  triangle  avec    les  angles  observés  ^ 

38.* 


résulte  pour  ittu5'= 

.,po«rra.6l"'»P'''"°"°""'''°° 
ici  r.«»tririlâ  d.  la  l""ett. 
3,    Sil"troi.  poi»«ol>»«"*'='- 

„«„.  .pli..,  1«  '^f.'V'Xl 

(IV.7o).'««  le  rayo.  â.  1"  >« 
deA.;deB.«..d.C,».a.e»t 
carTaosle  eolre  1.  Mg.""  CA  . 
.•.„cq«lB'""l"l"'"'''°°  °' 
Ml„  d..  po»l.  A  "  Bjoacoo» 

ABZ  (Es- US)  l»^"' ">"••""' 
XÏÏd..xobi...i  ntau.ch.ro 

hôLnld  ou  IW  "<""■■" 
..rfao.  do  la  .phS"; 

Nom  avon.  donné  (rV.7M  '■ 
dilfér.nc..n.r.  rarcAB..1..8 

Trf».i="  a  "■»'""■  ^''•""" 
c™^  du  iriansl.  .pber.quo.  Von 
foméparlo.oordo.J-ow.or» 
lorizontaloo  .phéri-p..  par  1.  to 
,„Sl,.d..ron.  .lor.faj.uno.o. 
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Dans  le  triangle  sphérique,  quand  vous  ayez  calculé  Vexcès 
spbérique  »,  si  la  somme  diffère  de  i8o®-{-*»  '^  dilTérence 
sera  la  somme  des  erreurs,  que  vous  distribuerez  de  même. 
A  I*&rdinairey  cette  somme  d'erreurs  ne  doit  pas  surpasser  fi";' 
dans  les  circonstances  difficiles,  on  ne  peut  répondre  df  4  ^  ^"^ 
3fl.  On  peut  résoudre  les  triangles  comme  sphériijues  ou 
comme  rectilignes. 

Soit  AB  la  base  mesurée ,  elle  est  sensiblement  un  arc  de 
cercle  ;  vous  pouvez  la  changer  en  corde  par  la  formule 

corde  AB  =  arcAB  — ,     ^^f^,^^'— ■  ; 

(rayon  de  la  terre)* 

vous  pouvez  la  changer  en  sinus,  car 

.mAB  =  arc  AB- ^-il^î^^l^!— . 

(rayon  de  la  terre)^ 

Ces  cordes  et  ces  sinus  seront  exprimés  en  toises  ou  mètres , 
comme  le  rayon  de  la  terre  j  vous  aurez  ensuite  (Gg.  147) 

,    .^       corde  AB  sinB  •■  «^       cordeABsinA 

corde AC  = r— 7^ ;    cordeBC  =:  .    ^ . 

sm  C  '  sm  C 

Dans  ce  calcul  vous  employez  les  angles  des  cordes  ;  BC 
ainsi  connu ,  vous  calculez  de  même  les  cordes  BD  et  CD , 
et  ainsi  de  triangle  en  triangle  jusqu'à  la  fin.  Vers  la  fin ,  si 
vons  avez  mesuré  un  côté  de  votre  tiriangle ,  c'est-à-dire  une 
seconde  base,  vous  comparez  le  côté  calculé  avec  la  base 
nesiirée^  ainsi  à  Perpignan  j'ai  trouvé  que  la  base  calculée 
d'après  celle  de  Melun,  différait  de  lo  pouces,  de  la  basa 
effectivement  mesurée.  Ces  10  pouces  étaient  la  résultante 
de  toutes  les  erreurs  commises  dans  les  mesures  des  bases , 
dans  les  angles  et  les  calculs  des  60  triangles  qui  joignaient 
ensemble  nos  deux  bases. 

33.  Pour  calculer  les  triangles  comme  sphériques,  on  em- 
ploie les  angles  réduits  à  l'horizon  et  corrigés  de  l'erreur  des 
observations  ;  vous  avez  aloM 


premier,  l'autre  le  dernier  cuie  ui 
mais  peu  importe  ,  on  peut  toujoui 
deux  bases  ,  calculer  tous  les  trtangl 
pour  unité  le  premier  câté  ,  et  cal 
unité  tes  triangles  suivans,  jusqu'à 
un  logarithme  constant  à  ajouter  i 
précédens. 

35.  Quand  tons  les  trîangleB  sont 
ver  en  qti«l  sens  la  méridienne  le: 
longueur  de  cette  méridienne.  On 
faisant  d'abord  des  obserrations  a 
clinaison  des  côtés  AB  et  AC  par  ra 
les  obserrations  azimutales  sont  m 
rigrr  \m  triangles  dans  le  sens  de 

Le  moyen  le  plus  commode  sei 
ridienne ,  de  la  placer  e^iacteme 
moyen»  donnés  (VU.  9.  i4-)  ,  de  p 
la  direction  AM,  de  la  lunette ,  e 
l'angle  BAM  ;  d'où  l'on  conclu 
■Dglas  <r,  b,  c,  d,  etc.  de  U  1 
cdtéi  et  même  !■•  parties  Aa, 
diense. 

36.  On  peut  détenuiner  la  dir 
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respondaos  de  la  pendule  ;  on  calcule  la  distance  du  soleil 
ao  pôle  ;  et  comme  la  latitude  est  censée  connue  ,  on  a  les 
trois  côtés  d*un  triangle  sphérique  :  on  calcule  Tangle  au  pôle 
que  Ton  convertit  en  tems.  Ce  tems ,  comparé  à  celui  de  la 
pendule ,  donne  la  correction  de  Thorloge.  Les  mêmes  opé- 
rations,  répétées  plusieurs  jours,  mettent  Tobseryateur  en 
état  de  connaître  le  tems  vrai  et  l'angle  au  pôle  pour  un  instant 
quelconque  de  la  journée.  Cela  posé ,  soit  G  le  signal  dont  on 
veut  connaître  Tazimut.  Vous  prenez  vers  6  heures  du  matin  ou 
du  soir,  un  peu  avant  et  après,  nombre  dç  distances  entre  le 
soleil  S  et  le  signal  G  dont  vous  connaissez  la  distance  zé-> 
nîtale  ZG  ;  vous  assemblez  ces  distances  quatre  à  quatre ,  et 
vous  en  prenez  la  moyenne. 

Vous  connaissez  PZ ,  PS'  et  ZPS'  ;  vous  calculez  ZS'  distance 
vraie  :  vous  en  retranchez  la  ré&action  moins  la  parallaxe;  vous 
avez  ZS,  ZG  et  SG  distances  observées;  vous  pouvez  calculer 
SZG  et  PZS  =  PZS',  d'où  NO=PZO  =PZS'— S'ZG; 
NO  est  l'azimut  du  point  O  ou  du  signal  G  compté  du  point 
nord  de  l'horizon  ;  M  O  =  1 80^  —  NO  est  l'azimut  compté  du 
midi ,  MO  mesure  l'angle  que  fait  la  méridienne  avec  le  signal 
G  du  côté  du  sud  de  l'horizon. 

Vous  ^aitez  de  même  tous  vos  groupes  de  quadruples  di^- 
tances ,  le  milieu  entre  tous  les  résultats  sera  l'azimut  le  plut 
probable. 

L'exactitude  de  cet  azimut  dépend  du  teuis  ;  une  seconde 
d'erreur  sur  le  tems  peut  dans  nos  climats  produire  10"  d'erreur 
sur  l'azimut.  Dans  l'expression  de  cette  erreur  entre  la  ce- 
tangente  de  l'angle  horaire.  A  6  heures  cette  cotangente  =  o  ; 
elle  était  positive  avant  6  heures,  elle  était  négative  après 
6  heures ,  les  erreurs  se  compensent  et  d'ailleurs  sont  légères  ^ 
et  après  tout,  la  dernière  précision  n'est  pas  nécessaire  :  une 
erreur  de  âo^  sur  l'azimut  n'altérerait  pas  sensiblement  la  lon- 
gueur d*une  méridienne  d'un  million  de  mètres. 

57.  On  peut  déterminer  l'azimut  par  l'étoile  polaire  ,  et 
principalement  par  ses  plus  grandes  digressions.  On  connaît  PZ 
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et  PE,  cosZE  — cosPZcosPE,  ZG  et  GE  qu'on  aiB»nirfaî 
on  calcule  GZE,  sinPZE  =  ^||î  on  «  donc  (Bg.  149) 

NO  =  PZG  =  PZE  +  EZG  =Nn  +  nO; 

On  pourrait  avoir  une  lunetla  méncKenne  dan»  ts  Tertic»! 


ZE,  i>h 
culer  GZ-. 
I'    V  a  . 


si" "al  f 


i  à  l'horizon  ,  raenurer  nO,  et  «!• 
isZnco-ZG 


sinZnsinZG 
d'autres  moyens.  On  peut  7  employa  U 
teuis  oii  léioile  E  est  dans  un  même  plan  avec  P  et  G-,  on 
ni.'*iire  Gt;  ,  on  rniinaît  EP ,  PZ  et  PG  ;  on  calcule  NO=3 
rZG  {i^r  le  iriangle  GPZ  dont  on  a  les  trois  cfitéi,  nisi«  U 
TÉfiiicihon  exige  quelques  attentions;  et  si  l'on  M  sert  du 
cen  le  (le  Dorda  pour  multiplier  les  diitancea,  tontes  celles 
qui  (^ernnt  niesuréps  avant  et  après  le  passage  en  E,  auront 
bt-snjii  de  corrections  analogues  à  celles  qn'on  f«t  aox  dî»- 
tanres  |)ri.ses  aux  environs  du  méridien  (XIII.  g).  Voyo'» 
Base  du  Sy>tème  métrique,  tome  II. 

lélit^ur  dont  on» 
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)nc«  entre  les  deux  lalitudeti  est  ce  qu'on  appelle  l'amplitude 
e  l'arc.  Le  ndire ,  eutre  Dunlcerqt^e  et  Barcelone,  était  de 
'^'  ^fi^,  et  Jincertitode  d«B  réfraction*  pouvait -â  peine 
:  changer  de  o',6.  Pour  en  conclure  la  valeur  du  degré  moyen , 

ne  reste  plus  qu'à  calculer  la  méridienne. 

3g.  Ffoui  avon»  déjà  indiqué  (^7)  un  moyen  bien  simple  en 
léorie,  mais  excesûvenient  pénible  dans  la  pratique,  Avant 
3U8 ,  on  employait  une  métbode  EJnguiièrement  aisée  et  auf&- 
inte  pour  le  tem*nù  l'on  avait  des  initrumens bien  moiot précis; 
ni*  on  peut  la  rendre  exacte  sans  l'alonger  beaucoup.  Soit 
ig.  i5o)  MER  le  méridiendu  premier  sommet  des  triangles,  BC 
D  c6té  incliné  quelconque  qu'il  s'agit  de  réduire  an  méridien  ; 
luiwez  les  arcs  perpendiculaires  B£  et  CR  qui ,  prolongés , 

I  refKontreraient  à  leur  pôle  A  ;  ER  sera  le  côté  réduit , 

II  U  partie  de  la  méridienne  qui  correspond  à  ce  côté  , 
R  =  A,  M  est  le  pôle  de  la  terre;  menez  MBF  méridien 
Il  lieu  B  ,  et  BDO  perpendiculaire  à  BE ,  le  triangle  MBE 
ictangle  en  £  donne 

CM  MB  tang  M  =  cot  MBE  =s  cot  ABF  :=  tang  FBD 
B    sinH  tangM^  tang^j 

•in  BE  =  sin  MB  sinM  =  coa  H  siî)  M  =  siny  ; 
I  triangle  ABC  donnera 

'^^~*"^*~«inABcotBC  — cosABcotABC 

sio  ABC  tang  BC 

cosBE  —  sinBEtaogBCcosABC* 
t 

BCssSo"  — CBDssjo"  — CBF  — FBD  =  go*  — (x+a:); 

BFesx  est  l'azimot  du  point  C  sur  l'faorizon  deB,  l'angle 
DO  l«  côté  BC  fait  avec  la  méridionna  BF  ;  donc,  ta  nom- 
«nt  /la  distance  BC, 

B-KR  =     fT^gJ.écycoH»  +  :r) 
*  1  — tangJ'tang^siii(x4-3;) 


=  tang/sécj  cos  (x-)-x). . 
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-f-  tang'i'iécy  tan^y  siti  (s+x)  coa  (z  +  x)  -^Btc. 

—  taog  i-  C03  (s  +  ar)  (i  +  tangy  tang  iy) 

+  tang^J  géc_)'  tangj  »in  f»  -f-x)  cos  (s+x)  +  etc. 

Négligez  les  puîjsance»  supérieures  de  taiig^,  et  la  scC.j'  q 
diffère  êi  peu  du  rayon  ,  il  reliera 

ER  =  Jco«Ce  +  x)T=BCcosCBD, 

c'est-à-dire  le  coté  inelini  multiplié  par  le  cosinus  de  l'a] 
CBD,  que  l'on  Irouvait  en  négligeant  la  convergence  des  mé- 
ridiens. Celte  formule  incomplète  est  celle  don!  ou  s'était  toi». 
jours  servi. 

Pour  ne  rien  négliger,  il  sufTit  d'avoir  «ne  conoaisMiiC* 
assez  approchée  de  la  différence  H  de  longitude  pour  caicu!« 
les  équations  tangx^^sinH  taogM  et  ain^y  =co*H  sinM. 
On  voit  qu'une  petite  erreur  sur  x  et^  serait  inaenàWedâni 
lu  Formule.  Il  sufTit  de  connaître  aussi  l'azimut  s,  on  tnèint 
de  tirer  tout  d'un  coup  l'angle  (s+xj  de  I4  chatoe  det  trîauglei, 
en  supposant  les  méridiens  parallèles. 

£a  elfet,  dans  cette  supposition  (Gg,  1,^7)  on  a 
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Noos  ne  nous  étions  pas  contentés  d'observer  les  latitudes 
et  les  azimuts  aux  deux  extrémités.  J*ayais  observé  la  hauteur 
du  pôle  à  Dnnkerque  »  à  Paris  et  à  É,vaux  ;  les  azimuts  à 
Watten ,  près  de  Dunkerque  ,  à  Paris  et  à  Bourges.  Méchaia 
avait  observé  les  latitudes  et  les  azimuts  à  Carcassonne  et  à 
Montjouy,-au  midi  de  Barcelone;  ainsi  nous  avons  pu  partager 
notre  grand  arc  en  plusieurs  arcs  partiels  qu* on  voit  dans  le 
tableau  suivant. 


Stations. 


Dankciqoe... 
Panthéon . . . 
E^au  ••.... 
Careassonne. 
Montjouy... 


Latitudes. 


5i»  qi'  9*ao 
48.5o.4g^37 


Arcs 
c^letcet. 


■  Arcs 
terrestr. 


46..o.4a,54.*-4o.  e,8a 

43..a.54,3o;^-?7-48,^ 

4i.«.44,99 r^'-  9'^ 


a»Ti^i9*83ia4944»8 
i5aa93,i 
168846,7 
io54g9,o 


Degr^. 


57089*63 
57069,31 
56977,80 
56946,68 


■  Latitude 
moyenne. 


49o5e'a9» 
47.30.46 

44.41.48 

4a. 17.20 


Diminution 

du 

dcgrc. 


5' 5 
3a,4 


La  première  chose  à  remarquer  dans  ce  t^leau  ,  c*est  que 
ons  les  degrés  vont  en  diminuant  de  Dunkerque  à  Montjouy, 
la  nord  au  sud;  il  est  donc  certain. que  la  terre  est  aplatie, 
insi  que  nous  le  verrons  ci-après  par  l'expression  analytique 
lee  degrés  du  sphéroïde. 

La  diminution,  lente  d*abord ,  paraît  s'accélérer  au  milieu 
le  Tare  et  se  ralentir  vers  la  Gn.  On  peut  l'attribuer  à  la 
letite  erreur  inévitable  dans  les  observations ,  aux  irrégula- 
iléf  de  la  terre  qui  n'est  pas  un  sphéroïde  exact,  enfin  à 
ke  irrégularités  locales  produites  par  le  défaut  d'homogénéité 
L#.  la  terre ,  qui  feraient  que  le  fil  à  plomb  ne  serait  pas  partout 
%Oiiretiflement  perpendiculaire  à  la  surface.  J'ai  discuté  ail- 
Mn  ees  questions  peut-être  insolubles. 
». 4i«  L'objet  de  notre  opération  était  de  déterminer  le  quart 
■a  méridien  terrestre,  dont  la  millionième  partie  devait  être 
t  mètre,  fondement  des  nouvelles  mesures. 

Soit  /*  ce  mètre ,  C  =  -^ — : — ^- — ,  w  la  demi-circonfé- 


sm  1 


-"''^{W-hJ CH'- 

(A'^A)  eit  l'arc  terrestre , 
méridien  ci-demu.  Suppotez  a= 
h  sphère.  Faites  pour  a  nae  sapt 
aurez  une  autre  valeur  du  mètrt 
en  tirerez  une  valeur  de  a ,  d'oà 
mais  noa  arcs  sont  trop  Toiiios  I 
serait  peu  sflr.  ChoiiÎHez  un  a 
tous  les  termes  qui  contieunent 
cos  go*  ^  o.  Hais  pour  ne  rien 
l'arc  entier. 

Remarquons  d'abord  que  dar 
48"  5o'  i4*  pour  la  latitude  de 
nos  observations  calculées  avec  1 
nos  réfractions,  nous  aurions  48 
tout  cela  est  indilTérent  pou 
(H-- H). 

Il  faut  savoir  encore  que  Méc 
près  la  latitude  de  Montjouy ,  tir 
celone ,  avec  celle  qu'il  avait  pi 
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Valeurs  du  mètre  dans  les  différentes  Hypothèses 

^aplatissement , 

ou  Fraction  décimale  qu'il  faut  ajouter  à  é^  lignes  pour  avoir 
le  mètre  dans  diverses  hypothèses  d'aplatissement. 


Dmikerqne, 

Dnnkerqne, 

Donkercpie, 

Panthéon  1 

Panthéon, 

Panthéon, 

a 

Barcelone, 

Barcelone, 

Montjouy. 

Barce]«ne. 

Monijouy. 

Montjonj. 

Barcelone. 

Montjouy. 

i:i5o 

.a4487 

.à6a3 

.a456 

.35570 

.2981 

.3744 

900 

.36368 

.3o5i 

.a884 

. 24980 

«2912 

.ÎJ705 

95o 

•  08797 

.3a34 

.3087 

.24854 

.2899 

.  2693 

3oo 

.30459 

.3460 

.3a55 

.24817 

.2896 

.d689 

3io1 

.30780 

.3487 

.3â8o 

.24814 

.2895 

.3688 

3ao 

.30985 

.354a 

.33ia 

.24812 

.2895 

.3688 

33o 

.3iaa5 

.3536 

.3389 

.24811 

.2895 

.3688 

piièr6. 

.39a7i 

.4341       .4134 

.25171 

.2931 

.a7a4 

4a*  Le  mètre  adopté  par  la  G)mn)i8sioii  est  443"|395936. 
i  mètre ,  dans  la  colonne  de  Montjouy ,  tombe  entre  7^ 
j^\  dans  celle  de  Barcelone^  entre  7^  et  —^  ;  dans  celle 
Barcelone-Montjouy  y  entre  ~  et  ^5  dans  celle  d^ 
inthéon- Barcelone  9  il  s'éloigne  peu  de  t^. 
La  Commission  supposait  ^  aplatissement  qu'elle  avait 
doit  de  la  comparaison  de  Tare  du  Pérou  avec  le  nôtre.  Il 
*SL  semblé  que  cet  arc  avait  besoin  d'être  calculé  de  nouveau  ; 
i  trouvé  3**  7'  3"  pour  l'arc  céleste ,  (A' —  A) = 1 7^877  toises , 

r=5L5•4'33^  H=— o*a'3i',  a=g^^  et  /t*==r445'*,328, 

imme  par  Dunkerque  »  Barcelone  et  Montjouy,  avec  un 
ilatissement  de  j^ô,  d*où  je  concluais  que  le  mètre  fixé  à 
£3^,295938  pour  o®  de  température,  u'a  sa  longueur  véri' 
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'■>\i:  ,{.{'', ~nR  que  quand  il  est  soumis  à  une  température 
;  ij  ,7»;  (ie  Ri:;iiiniur ,  on  i',4A^  du  thermnmètre  centésimal. 
/^5.  Lii  htittidc  de  Dunkerque  m'a  toujourii  paru  la  moiu 
le  des  cinq,  l'nur  lever  ce  doute,  j'ai  calculé  à  la  suite 
:  mes  triani^liï  l'-s  trianglei  mesurés  en  1787,  par  le  majo 
rurul  Riiy,  tt  pris  pour  terme  boréal  l'obsen'atoire  à* 
rfi;nw'\c\i.  J'y  trouvais  encore  Cet  avantage,  que  je  rencoD- 
ii\i  -ut  ma  T'iiitc  deux  bases  mesurées  à  la  même  époqae 
r:c  de>  suinf  inlirii^  et  beaucoup  d'accord;  elles  conErmèrent 
eiiH'iUL-nl  la  diilance  de  Dunkerque  à  Cassel ,  déduite  de  k 
ire  de  Meiiin.  l/arc,  ainsi  augmenté  d'une  part,  augmeaté 
!  r.iutri;  de  l'arc  entre  Barcelone  et  Formentera,  mesni^ 
ir  M  M.  Biot  et  Arago  ,  me  donna  pour  le  mètre  44^'|3a530, 
mvnx.'  que  je  lire  de  Dunkerque,  Barcelone  et  Montjouf, 
fic  l'aiiLli^^ement  jJt;  j'ai  trouvé  sensiblement  la  rneon 
losc,  aaiii  t-mpliiyer  Fermentera,  par  Greenwicb ,  Bir- 
iDiie    et  Motniouyj  l'incertitude    qui  peut  rester  est  doK 
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'murs  des  observations  dans  diverses  hjpotheses. 


STATIONS. 


Sreenvich  • .  • . 
Donkerque. . . . 

Panthéon 

Elysmx 

Carcassonne... 


Latitudes.        JH. 


Itontjouy 

Barcelone 

Pormentera . .  • .  (38 .  3^ .  55 ,  77 


5i''a8'38''5G 
5i.  a.  7,58 
48. 50.49^37 
46.10.40,17 
.143.12.57,13 

•[41.31.49,84 


Som. des  erreurs. 


STATIONS. 


Sreenvicli 

Dmikerque 

Panthéon 

iLvaiiz. 

Carcassonne . . . . 


—1,66 

0,00 

—2,37 

+2,87 

+3,26 


+o,3G 


a =0 .  0066  =  737. 
H.  dH. 


5i''a8'36''35|— S^eS 
5i.  2.  5,83 
48.50.49,37 
46.io.4i>32 
43.12.58,13 


3438 


4i  .2i.5o,oi 
.39.53,70 


—  3,20 

0,00 

—  1,2a 
+  .3,86 

+  3,43 

—  2,41 


—  3,20 


a= o .  oo5o = "5^. 

H.  dn. 


5i''28'4o'4i 

5i .  2.  9,c6 
48.5o.i^,37 
46.10.39,22 
43.i2.5'6,3o 


!MS::;:::k'"-^9-" 

^38.39.55,42 


Ponnentera  • . . . 


Som.  des  erreurs. 


+o''4i 

M 
0,00 

—3,32 

+2,01 

+3,11 

—0,69 


a  =  o.oo44=ri7. 

H.        da. 


5i''28'4i\93 
5i.  2.10,27 
48.50.49,37 
46.10.38,41 
43.12,55.56 

41.21.49,52 

38.59.58,76 


+i>37 


+  1^93 

+  i>07 
0,00 

-4,i3 
+  ^A^ 

+  ^,98 
+  2,65 


+13,96 


45.  Lnatitude  de  Paris  me  parait  la  pins  sûre  ;  en  la  suppo- 
|it  exacte ,  je  trouve  par  ma  formule  et  pour  divers  aplatis- 

rmens  «  les  quantités  qu'on  voit  ci-dessus.  Avec  a  =: 


\  somme  des  erreurs  se  réduit  à  +  o'',36 ,  c'est-à-dire  à  rien  ; 
%  erreurs  négatives  forment  une  somme  égale  â  celle  des 


Dmkerqoe  «  Umam-  •«■"■ 

.„.«««  le.  aUlribMd. ne» 
L..  géomètre,  qui  ont  eterç 

V.plati«em.nt  1.  plM  P™'»'''' 
,m»r.pl..fa'e'""""»'.*l 
,pUli»emet.t  plu.  fort;  "»■•' 
l„r.  formule.;  ""P™'^* 
IX'— K) ,  11'  eii.Knt  ttouie  t 
n  .emble  q»'o"  ne  demi! 
Je.  errent.,  ni  la  ."»■»»  * 
moindre,  erreur. .  moitié  nésa 

ti».m».  A  "' ii=  •"»'°° 
pr«a«e.o..il>ien.  O..o,t 

déterminer  raplati»ement  e.t 

On  ejpliqoera  comme  o.i 

di!  otaerration.,  par  le.  M 

„l,rité.  locale.-,  ie    ne  d..p 

erreur  de    S:   Non.  voyo 

Montjony  et  Barcelone;   ce 

l'on  veut,  a"  sur  l'une  et  i 

facilement  à  de.  erreur,  qui 

46.  Depui.  notre  opératio 

...,_:,-»,  »n„tB  l'attention  de 
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i  reconnaître  la  possibilité  d'une  erreur  de  la'  en  lySS;  j  ai 
examiné  scrupuleusement  toutes  les  parties  de  Topération  ^ 
tans  pouvoir  soupçonner  la  cause  d*une  si  grande  erreur. 

La  «ecoode  est  celle  de  3*  mesurés  en  Angleterre  ;  les  irré- 
galarités  y  sont  considérables ,  ce  qui  est  difficile  à  concevoir 
avec  un  secteur  comme  celui  de  Ramsden,  qui,  d*après  la 
description  qu'on  en  a  donnée ,  paraîtrait  le  chef^*œuvre  de 
l'art.  Le  tems  éclaicira  peut-être  ces  difficultés  ;  mais  il  est 
plus  à  craindre  qu'elles  n'augmentent  à  chaque  opération 
nouvelle  que  Ton  tentera.  Aurions-nous  atteint  les  limites, 
qu'il  ne  nous  sera  plus  permis  de  reculer  ? 

47-  n  nous  reste  un  problème  intéressant  à  résoudre ,  c'est 
de  déterminer  les  longitudes  et  les  latitudes  de  tous  nos  signaux 
et  leurs  distances  à  la  méridienne  de  Ùunherque  ,  ainsi  que 
leurs  distantes  à  Dunkerque  comptées  sur  la  méridienne.  Ce 
problème  dépend  d*un  autre  :  Connaissant  la  longitude  et 
la  latitude  d'un  lieu ,  la  distance  de  ce  lieu  à  un  second , 
et  Panfrle  que  cette  distance  fait  avec  le  méridien  du  premier  ^ 
déterminer  tout  ce  que  nous  avons  d'abord  énoncé.  Nous  allons 
résoudre  ce  problème  pour  la  sphère ,  et  nous  y  joindrons 
ensuite  les  corrections  légères  qu'exige  le  sphéroïde.  ^ 

Soit  P  le  pôle  (figure  i5i)  ,  A  le  lieu  connu  ,  B  le  lieu  ob- 
servé, PAM,  PBN  les  deux  méridiens.  On  demande  les  angles 
P  et  B  et  le  côté  PB.  Si  l'on  connaît  AB  en  toises,  on  l'aura 
facilement  en  degrés  de  la  sphère  ,  on  aura  donc  pour  données 
PA  9  AB  et  l'angle  A ,  le  reste  dépend  de  la  solution  d'un 
triangle  sphérique , 

cosPB  =  cos  A  sin  PA  sin  AB  +  cos  PA  cos  AB  ^ 
sin  (H  -4^  dH)  =  sin  i'  cos  H  cos  A  +  cos  ^sin  H. 

Développez^  vous  aurez  facilement 

asin  id H  cos 5  dH  —  asin'^ cW  tang  A 
rissinJ'cosA  —  asin^^A  tangH  , 

équation  semblable  a  celle  que  nous  avons  résolue  (IV.  72) , 
ft  qui  nous  donnera 

39 


■jaietis.  ji.li  lieu  ue  sin  i  ,  ii  lauura  suDsniuer  — 
ra 

)U  plus  qént'ralemeiit ,  — . 

84.  An  lieu  de  l'azimut  PAB  =  A,  voulez- 

MAB=*=i8o''— A, 

(f H  =  —  J  cos a  —  i  J"  sin  1  "  ein»  z  la 
+  g  J^ain'i"sm*«cossCi  +3  tai 


49-  Le  même  triangle  donne  sin  P  = ^ 

'on  tire  facilement 


— |j-  (i  —  J'sin  l'cos'ztangH 
cosU' 


::  4-^1  =  180°+ i- 


en  négirgeant  les  <^'  qui  sont  inseneibles. 
5o.  Le   iiu-me  triangle  donne  encore 

en  négligeant  les  J''  toujours  insensibles.  Ces  1 
sulTi-ent  dans  lej 
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snpposms  ^e  l'on  connaisse  déjà  DA',  et  qu'on  âemaiida 
et  BB'. 

us  avons  déjà  vu  (4i)  l'expression  de  A'B'  quel'on  peut 
incouyénient  réduire  à 

tangJcos(»  +  3:)[i  +taD6*tangj'(s+i)J; 

auTons  de  infime ,  avec  toute  l'exactitude  désirable, 

BB'=3AA'-{-/siiiCs  +  x). 

ne  DB'  s'appelle  distance  à  la  perpendiculaire  du  lieu  D 

3'  distance  à  la  méridienne. 

.  Ces  formules  snfEraient  si  la  terre  était  sphériqu ,  l'apla- 

nent  n'y  apportera  que  de  légers  change  me  ns.^'abord  , 
l'azimut  la  correction  serait  véritablement  insensible; 

irrection  de  latitude  a  pour  expression  e'iT  cos  Z  cos'H , 
l'excentricité  de  l'ellipse  :  ot  i  —  e"  =  i  — .an  +  o" , 
aa  —  o*:=aa(i — a).  Cette  correction  n'irait  pas  4  6', 

e  en  supposant  J  =  i"  et  a  =  57^. 

I  longitude  ne  devrait  avoir  aucun  besoin  de  correction , 

est  la  même  dans  l'ellipse  et  le  sphéroïde.  Mais,  pour 

ertir  en  secondes  l'arc  ^  donné  en  toises  ou  en  mètres , 

>rmule  est 

,    -„       ainJfi — osin'H)        «■sinj 

inif"= ■-i-rr. ' '  =    »  arV  (' ^g""  H), 

rayon  de  1  equateur       1 90°  D  " 

étant  donné  en  toises ,  D  étant  la  longueur  du  degré  à 
itiiude  donnée ,  et  n*  la  demi-circonférence  dont  le  rayon 

,  d'où  log^srS.ooSeSG  +  logJ'— oKsin'H,  pour  la 
ice.  logK  =  9,6377845.  Voyez  pour  la  démonstration  la 
:  du  Système  métrique,  ou  mon  Traité  d'Astronomie, 
î.  J'y  ai  démontré  de  même  les  valeurs  de  toutes  les 
ies  de  l'ellipsoïde;  je  ne  mettrai  ici  que  les  plus  utiles, 
lésignons  par  sin  s  l'excentricité  de  l'ellipse ,  en  supposant 
^LvA  axe  =  1  ;  mais  soient  plus  généralement  m  et  n  lu 
39.. 
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demi-axes,   n  =  mcos*,    c08f=-,   M[i(=li— — 1 


L'ellipse  peut  élre  considérée  comme  U  projection  ortho- 
eraphique  du  cercle  dont  l'inclinaison  est  f  ;  si  l'ordonnée  da 
cercle  est  ^  :=  ain  Y  ,  l'ordonnée  elliptique  sera  sinYcosi  j 
CP,  (tîg.  i53),  sera  ta  projeclion  du  rayon   CP'. 

La  tangente  aT  du  cercle  aura  pour  projection  une  ligne 
droite  qui  tombera  toute  entière  hors  de  l'ellipse  qu'elle  ns 
touchera  Ai'en  un  point;  AT,  projeclion  de  dT,  sera  Tan- 
gente à  l'ellipse.  Mcnous  la  normale  AM  jusqu'à  l'axe  PCM; 
menons  la  normale  aC  dans  le  cercle ,  et  joignons  CA. 

ALT  sera  la  latitude  apparente  du  lieu ,  l'angle  que  le  Cl 
à-plomb  fera  avec  l'équateur. 

AGT  sera  la  latitude  géoceutrique  ou  vue  du  ceiA«  de  la 
taire ,  aCT  sera  la  latitude  dans  le  cercle  circonscrit. 

ACT  =  ALT— CAL  =  (H  — v)  =  H  — angifl  de  la  ver- 
ticale (VL  33). 

aCT  =  A. 

tangFTA=scotFAT=taogLAF=cotALF=cotH  =  p:p,      | 

al        \ 
t«n6FTfl=cotFaT=  tangCoF  =cotaCF  =cot  A=:jt^, 

cotH       AF       aPcosc  f 

cotH  =  cosf  cotA,   tangA  =  cositangH, 


d'où 

' 

(H- 

-J)  = 

■    «»■■ 

-sinaH  — 

tang*i 

!siii4H  +  itc. 

=  ' 

«115*  ^ 

taojACT 

AF 

-TT? 

=  tai.5CH-» 

1, 

I£Ç0I7  XXni.  ^i5 

tang(H  — y) cFcost 

tang  (H  —  v)  =  C08  9  tang  h  =  cos*f  tang  H , 

(8éc*<!— iNsinaH /séc^g— iV  «tn^H  ,  ^^ 

(tang'f     \  sio  aH 
a+tang*«/  »ini" 

\a  +  tang*«/   sina^  ^ 

(itang*g    \flinaH 
i  +  itaDgVsmlF 

\i -|- itang*«/  8m  a*  ^ 
Bt  angle  sert  pour  le  calcul  des  parallaxes. 

54.  sittCAa:  smCoA  ::  Ca:GA 

CflsinCaA         GzcosA         j»co8(H  — v') 

sinCAa         co8(H  — v)  co8(H  — v) 

mco8(H  —  ^i/) mco8(H  —  v  +  jv) 

COS  (H  —  v)  €08  (H  —  v) 

m  [coB  (H  —  v)  cos  I  y  —  sin  (  H  —  v)  sin  j  v3 

cos  (H  —  v) 
=  m^cos^v— 8mivtaDg(H— v)] 
=  m[i — asin*^v— sinïVtaDg(H  — v)] 
=5  m  (i  —  j  sin  1/  taDg  H) , 

us  erreur  sensible 

=  m(i  -— ^  tangos  8inaH  tang  H) 
=  m(i  — tang^gsinH  cosHtangH) 
=  m  (1  —  tang*g  sin^H) 

A  est  le  rayon  de  la  terre  pour  robseryateiu:  en  A  ;  ce 

lyon  est  la  mesure  de  la  parallaxe. 

Soit  w  la  parallaxe  horizontale  pour  l'é^uateur^  la  pa-^ 
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rallaxe  pour  la  latitude  H  fera 

ar  —  ■OT  tang''~£sin*H,     et    —  *'taD^5«rin*H 

la  correction  de  la  parallaxe,  sans  errenr  sensible.  Veut-oo 
pour  CAdes  expressions  plus  exactes,  et  qa'an  puisse  dere- 
lopper  à  volonté , 

CAn:(i  — sin'ïfin'fif 

=  1  —  ^sin'i,-in'7v — ^.|sin4f  aiii<A-.-i.^.|siB^csîa^Ji — etc. 
r  sin  s  ro^'îsin'H\'__  ,  /ein'î  cos'isin'HV 

—  V  ~  T^-m-ssin'H^  ~  '  ~  '\l  —  sin'âMll'Hy 
,    ,  /firrero-.'îsin'HV      ,    ,    ,,  ,, 

—  i.  !  ( r---îîr  1  —  ï-  4-H  )  —  eW- 


CF  z^Cacoshz^m  co» 
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mcos^£?inH 


1 


AL:= 


(cos^H  +  8in*H  —  sin*f  sin'H)' 

mcosfsinH  «       1    j    i«  n* 
j-  =  ordonnée  de  1  ellipse , 

(i  —  8in*f  rin*H)» 

AF  AF  mco8»f 


cos  FAL      sin  H      ^^  _  ^.^.^  sin^H)^*. 


*  «        A  «       ,»          ^  cos'g  cos*H 
LF  =  AF  cot  H  = 7  » 

(i  — 8inS-ân»H)* 

^^        ^^      ^*           msin^tfCosH 
CL  =  CF  —  FL  = r  » 

(i_8in>«8in*H)^ 

lf:  cl:: al:lm, 
lf  +  cl:lf  ::  al  +  lm:  al, 

CF  :  LF  ::  am  :  al,   am  =  ^^  ^^ 


/. 


AM  = 


LF 
AF  CF  CF 


ainH   AFcotH  cosH 

^ m . 

(i  —  sîn'tf  8in*H)* 

ML  est  }a  normale ,  le  point  M  une  espèce  de  centre ,  AM 
rayon  par  lequel  il  faut  diviser  les  petits  arcs  sphéroï- 
[ues  qui  ont  en  A  leur  origine  pour  avoir  le  sinus  de  Fangle 
ils  soutendent  en  M  ; 

^■»»      ^w           T»            m  sin*  f  sin  H 
CM=  CL  tangH  = j. 

(1— sin».-sin*H)' 

point  M  est  celui  où  la  normale  coupe  l'axe  ;  il  change 
:c  la  latitude.  Ainsi  deux  normales  ne  se  rencontrent  point 
18  Taxe ,  à  moins  que  les  latitudes  ne  soient  les  mêmes  ; 
ii  ces  deux  normales  ne  sont  point  dans  le  même  méridien , 
s  ne  se  rencontrent  nulle  part ,  puisque  ces  méridiens  ne 
rencontrent  que  dans  l'axe.  Mais  si  les  latitudes  sont  pea 
érentes  ^  ce  qui  a  lieu  dans  les  mesureA  de  degré ,  les  deux 


57.  Soit  AA'  l'ilément  d«  la  c 
•       AA-  =  iiA,    A'u  =  J' 


JA         _  ,, 


3ir 

Déveîoppeï  ,  substituer  les  coi 
puissances  da  sU  H,  iotépei, 
£)nua 
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^  =  oH'  —  JùnaH'  +  c^4Hf—d  rinSH', 


6,7 


)Ù 

^-=^  =  orH'— H)  — *(»maH'  — sin3H')  +  etc. 
=  (H' -  H)  —  ai  «in  (H' — H)  coa  CH' +  H) 
+  acrina(H'— H)  co3  2(K'  +  H)  —  etc. 

Soit  Q  le  quart  du  métidisn ,  l'oxpreasioa  le  réduit  à 


?      _       Q  séc'i 


ggo' 


"~o(H'— H)— aAsiaÇH'— H)coi(H'+H)+«tc.* 
I  développant ,  j'ai  trouvé 
/A'— A\,     ../    ^„.  .    ,  ,  .  ,.»in(H'— H)cn8CH'+H) 


,  linaÇH'— H)c0i3(H'+H)' 


> 


-Jftri.*, jj^_ 

I  véçligeaDt  In  sixièmes  paiss«Dces  de  sin  t. 
Si  (A' —  A)  est  en  toises ,  le  quart  du  méridien  sera  éga- 
nent  en  toises  ;   pour  avoir   en  lignes,  on  multipliera  tout 
J  8S4  :  pour  avoir  le  mètre ,  on  prendra  la  dix-nillîonièma 
irtie  ;  c'est  ainsi  que  j'ai  trouvé 


l+(}sai''«+ J8in<s)--i (H'_HÏ , 


xioi357i68oa6^5(A'— A)  ] 


+.^sin^ 


(H'-H) 

sin-rH'— H)C"»'(H'+H, 


CH'-H)' 


,,   .  ,  sina(H'— H)cosi(H"4-H) 
-Jà«n<, ^g,--^ 


VA'A— iRû"— CA'aI  36o°- 

Aînsi  la  somme  des  Hisfanc 
oignaiix  devrait  être  de  180° 
ibo°  +  aft:  ai  de  distance  des 
Pour  que  cette  équation  > 
tancea  ^  et  ^  Fussent  prises 
mais  le  centre  du  cercle  est 
A  d'uue  quantité  que  j'ai  non 
une  distance  zénitale  A  qui 

Taleur  sera  J"  =  A  -f-  (~f>~ ) 
BOUS  lequel  dH  est  vu  à  la  dii 
■ont  celles  qui  servent  pour  ré 
deux  Mimmets  observés  (33) 
doit  servir  à  calculer  les  dilTï 
au-dessus  de  la  mer. 

5,9.  Si  la  terre  est  spbériqi 
quand  ils  seront  à  la  surface 
fâce  sphérique  concentrique 
Dans  ce  cas,  chacune  des  di 
la  somme  i'+i-'  =  1 80"  +  i 

Si  la  terre  est  un  ellipsoïde 
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juon  pent  négliger.  J'en  ai  donné  la  Formule,  Base  du  Sys- 
ème  métrique,  tome  III,  p.  739. 

On  observe  que  jamais  on  n'a  véritablement  ^  -f*  ^'  = 
fo"  +  C ,  la  lomme  est  toujoun  trop  faible  ;  c'est  que  la 
■éfraction  élève  le  signal  A'  en  B'  d'une  quantité  /,  et  A  en  B 
l'une  quantité  r;  ensorte  que 


!'où 


j'  +  i'=iiio''—^—i'-^C  : 


a  route  de  la  lumière  de  A  en  A'  doit  être  la  même  que  de  A' 
n  A;  c'est  une  courbe  dont  A'B  et  AB'  sont  les  tangentes.  Ainsi 

T=/:=z{(r  +  /}    et    r=9o''  +  iC— K*  +  J') 

C'est  ce  qui  aurait  lieu ,  si  les  deux  observations  étaient 
imnUanéea,  ou  si  l'état  de  l'atmospbère  ne  changeait  pa* 
ans  l'intervalle  des  deux  observations. 

Soit  ab  la  corde  qui  joint  les  axej  des  deux  signaux  Â  la 
urface  Kphérique  ou  spbéroïdique  des  mers,  Aa  et  bA'  seront 
H  banteurs  des  deux  signaux  au-dessus  de  la  mer. 

60.  Soit  AA"  parallèle  à  la  corde  ab ,  A' A'  sera  la  dJIFé^ 
îoce  de  hauteur  ou  de  niveau.  Soit  A' A'  =  tiN ,  le  triangU 
A' A'  donne 


■in  A':  AA'::sinA  :  AA''=:rfN=: 
_  K  sln  f  A' AC  —  A'AC)      K  sin  (  1 80"  —  ^ 


AA'f 


-baC) 


sin(J+r)  éin(.r+rj 

__  KMn(i8o°— J^  —  r— 9o°+|C) 

sin(^  +  r) 
_Kgin(ç|Q°— J^  — r+^C)  _     Kcmji' +  r—'iC) 
*inC.^+^)  -sin(J+r  +  iC-iC) 

«lais  3'  —  180°  —  J-  +  C  —  ar  et 


i+Hn5iCcol(J'. 
=  (^)'^°'(^+ 

Cette  formula  suppose  1 
n'exige  qu'use  seule  obsi 
J+r_iC>go",  dN  i 
la  hauteur  connue  A«  poi 
eonoDe ,  on  changera  le  si 

6).  NoDS  pouvons  élimî 
la  formule  deviendra 

dti  =— RséciCtangKJ'- 

dfl  ces  formules  je  tire 

formule  qui  donnerait  la 
•i  l'on  n'en  avait  qu'une  < 
DOUr    rédiiim   i    l'kn.^..»- 
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hr=90"+C,   ^=9o*-f-C— fi=90''+C— nC=:90'Ci— n)C, 

dN  =  KïéciCcotC9o'+C  — r  +  r— iQ 

—  K  léci  tangi  C  col»Cgo'4-  C  —  r+  r—i  C) 
ï=ïK8éciCcot(9o''+iC)— KsécJCtanBiCcoftgo'-KC) 
=—KséciC  tangue— KBécJCtangiCtang'iC. 

jisK=NtansC  = '^'^"^^y     .  ,  N  itant  U  nor-   . 

(i  — sin'ïïia'K)* 
lale  et  R  le  ra^on  de  l'équateur. 
M  _      R tangCtang^ C séc^ C 

(i— sin'fsin'H)'  ' 

.■,...<c  ,  ^«""K^;) 

(1— sin'fsinH)'  (i— «n'i  ûa'H)' 

_  jRtang'ÇJ'— 90°) 

(1  _„)•(!— sin'eain'H)^ 

FN  Mra  l'abaissement  de  la  mer  au-dessous  du  niveau  de  A' 
t  donnera  l'élévation  de  A'  au-dessus  de  \a-  mer. 

63.  A  Montiouy  ainsi  qu'à  Dunkerque ,  nous  connaission» 
tS  par  une  mesure  elTective ,  nous  pourrions  en  conclure 
\i — n)*  et  n.  Autant  j'avais  de  signaux  vus  l'un  de  l'autre, 
lutaot  de  fob  je  pouvais  déterminer 

Par  cette  dernière  formule  j'ai  trouvé  une  seule  fois 
F»^— o.oo35,  une  fois  -f-o.oa3i,  0.0388  et  0.0397, 
très-rarement  o.o5  ou  o.oS  et  dans  l'été  seulement-,  rare* 
ment  de  0.14a  0.i5,  en  hiver,  par  des  tems  de  brume; 
ploi  communément  de  o.oS  à  0.08,  en  été;  de  0.08  à  o.  10, 
•a  hiverj  quantité  moyenne  0.07876,   ou  0.08  en  nombre 


DilTÉreDce  entre  la  Médît 

de  l'Océan , 

entre  la  Médit 

moyenne,    . 

Le  fommet  du  clocher  est 

Hauteur  du  sol ,  à  Rodez 

A  Amiens,  le  pavé  de  la  i 
.  A  Paris  ,  la  plate-^mte  àt 
Le  milieu  de  la  ba^e  de  S 
A  Cbapelle-Reine ,  après  ] 
A  Orléans,  pavé  de  la  ca 

A  Bourges.  . . ., 

A.Evaux,   le  pavé  de  l'éf 

A  Hernient ,   idem 

Puy-de-Dôme 

Cantal 

Mont-d'Or 

Puy-Violan 

Puy-Mary 

Chapelle  Saint-Jean,  près 

Castelnaudari 

Carcassonne,  pavé  de  la  c 


LEÇON  XXIV.  GaS 

65.  Pour  détermiDer  les   différencea  de  niveaa  par  une 

!u1e  observation  de  diàlance  au  zénit,  je  tire  des  formules 
ricédentea,  en  suppoaaut  n:=o.o8, 

,.-       „         .   .   o'^.ooooo.oiaSK* 
rfN  =  K  cot  J-  H : :-^ ; 

.  est  la  distance  reciiligne  entre  les  deux  signaux. 
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jislronomie  nautique* 

.  A.  1b  mer ,  l'agîtalion  continuelle  du  vaisseati  ne  permet 
iMge  ai  du  Eli  à  plomb,  ni  du  niveau,  ni  des  horloges  à 
ondule  ;  il  a  fallu  inventer  des  instrumens  nouveaux.  Les 
mdules  sont  remplacées  par  les  montres  marines  ou  garde- 
ms,  qui  ont  été  portés  de  nos  jours  à  un  degré  étonnant 
!  perfection.  On  les  règle  avant  de  les  embarquer,  on  con- 
lît  leur  accélération  diurne  sur  le  niouveinent  moyen,  oo 
!Ut  donc  eu  tout  tems  connaître  en  mer  l'faeure  qu'il  est 
Paris;  on   observe  l'heure  du  vaisseau  et  l'on  a  la  solution 

plus  simple  du  problème  des  longitudes^  on  apurait  même 
\n  autre  chose  à  désirer  à  cet  égard ,  si  l'on  po/vait  être  sûr 
le  l'accélération,  une  fois  déterminée,   demeurât  toujours 

mèroe;  maïs  à  chaque  fois  qu'on  relâche  dans  un  endroit 
>nt  la  longitude  est  connue ,  on  obtient  la  correction  de  la 
jDtre,  et  l'on  a  une  nouvelle  détermination  de  l'accéléra- 
m  diurne  ;  on  s'en  sert  dans  la  suite  du   voyage  ,  jusqu'à 

qu'on  aborde  de   nouveau  à  une  ville  connue. 
a.  Pour  remplacer  les  cercl^  ou  quarts  de  cercle  astro- 
>miqaes  ,  N^ewtoa  donna  l'idée  des  instrumens  de  réflexion  ; 
adtey  les  exécuta  le  premier  ,  Mayer  et  Borda  les  perfec- 
imièrent-  En  voici  l'idée  fondamentale.  Soit  CAB  un  secteur 


te  reunit  a  la  première.  £ 
miroir  M;  pour  que  IC  !oi 
Ion  ait  ICL3=LCR=:iI 
roirs  donnera  RCI;:r:CUO 
parallèle  à  IC ,  Je  rayon  < 
se  confondront  en  RO.  Le 
alidade  CD ,  et  tourne  avec 
TOUS  donnez  an  mouvemeni 
cidence  de  IC  venant  à  cht 
qui  sera  réfléchi  sulvaDt  ■ 
se  ,  qui  fera  sur  IC  un  • 
ment,  la  perpendiculaire  Ci 
LCL'^DEj  on  aura  tou 
cipe  général  de  l'angle  de 
déDce-,  SCL'  =  L'CR  donn 

SCI  +  ÏCL'=A  +  ia 


h  =  L'CL  +  LCR  —  ICL' = 
=^E+LCI— (ICL— L'CL) 

ainsi  la  hauteur  k  dû  pnin 
pour   connaître  la  bautear 
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.  Soit  lCRc=90»,  lCL=s4o*=LCR^RCOi=  ACD=i:AD. 
strument  'sera  un  octant  qui  pourra  mesurer  des  angles  de  90^. 
oit  lCR  =  6o^  ICLi=LCR=3o«,  RC0=90*— lCL=6o* 
lD^  vous  aurez  le  sextant  qui  mesurera  des  angles  de  120^. 
oit  ICR  =  ô,  LCR  =  o,  RCO  =190'*= AD ,  vous  aurez  un 
rt-de-cercle  qui  mesurera  des  angles  de  1 8o^« 
LU  lieu  d*un  quart^e-cercle ,  joignez  ensemble  quatre  quarts^ 
cercle  ,   ou  ayez  un  cercle  entier;   vous  pourrez  mesurer 
angles  de  180^,  en  prenant  pour  zéro    ou  pour  origine 
point  quelconque  de  la  circonférence;  après  avoir   me<« 
3  un  arc  MN',    en  mettant  M  sur  zéro,  vous  pourrez  lo 
surer  de  nouveau  en  partant  de  N*,  et  vous  aurez  Tangle 
ible ,  puis  l'angle  triple  ,  et  vous  multiplierez  indéfiniment 
mesures.  Cette  idée  de  Mayer   a  été  heureusement  per- 
tionnée  par  Borda. 

[,  Au  lieu  de  viser  à  Thorizon  I,  visez  à  uki  astre  quel- 
iqne  et  amenez  un  tfecond  astre  en  contact  avec  le  premier^ 
idade  £  vous  donnera  DE  =  distance  des  deux  astres. 
).  Au  lieu  de  viser  à  Thorizon  I,  visez  au  point  opposé  î\ 
is  aurez  la  distance  SI'  de  Tastre  à  Thorizon  r=  180^ — SI« 
st  par  cet  artifice  que  l'on  mesure  »  avec  un  octant,  des 
^les  plus  grands  que  go%  et  avec  un  sectant ,  des  angles 
•dessus  de  lao®;  avec  le  cercle  entier,  on  n'a  pas  besoin 
cet  artifice,  ni  d'observer,  comme  on  dit,  par  derrière , 
«-t-â-dire  en  tournant  le  dos  à  l'astre.  Pour  cette  obser- 
ion  ,  on  déplace  la  lunette  et  l'on  a  un  second  petit 
roir. 

î.  Nous  avons  supposé  que ,  l'alidade  étant  sur  o ,  les 
IX  images  de  Thorizon  coïncident,  c'estrà-dire  que  les  deux 
roirs  sont  exactement  parallèles.  Si,  pour  les  faire  coïn- 
ler  ,  il  faut  donner  à  l'alidade  un  petit  mouvement  Da, 
mme  d'une  minute;  il  faudra  retrancher  cette  minute  de 
hauteur  observée,  qui  sera  aE  et  non  DE;  si  le  mouve- 
ifït  qui  amène  la  coïncidence  est  D6  sur  le  prolongement 
AD,  la  hauteur  vraie  sera  bE  et  non  DE^«il  faudra  ajouter  &D 
a  hauteur  DE  marquée  par  le  limbe. 

40 


taos'C'— 9°")  =  -(([: 
Soit  I  =  C'— 9°*)="" 

it         I=i4G',S8(JN)*,  li 
et         I  =  io6',5i(flO^" 


Le  c«nt«  C  est  tonJBnri  nn 
■i  la  Innette  était  à  l'horizoï 
aérait  de  i/.B,  qu'il  fandrî 
aurait  comptées  d'un  horizo: 
M^>  supposez  la  lunette  à 
de  4'  5-f^  an-dessous  de  la  I 
dn  miroir,  parce  qu'on  ponce 
mente  qne  de  o*,5  l'inclinaison 
ponr  faire  l'épreuve  du  para 
Invar  U  nlimoue  l'on  Dourra . 
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Hès  par  devant;  elle  s'ajoute  aux  hanteors  observées  par 
derrière.  ^ 

'  8.  Une  attention  nécessaire  dans  tontes  ces  observations^ 
c'est  que  le  contact  des  deux  images  se  fasse  toujours  dans 
un  plan  parallèle  au  plan  de  Tinstrumeiit.  Pour  faciliter  la 
pratique  de  cette  règle ,  on  place  dans  la  lunette  deux  fils 
parallèles  au  limbe  l'un  au-dessus  de  l'autre  au-aesM>us  du 
centre.  C'est  dans  le  milieu  de  l'espace  entre  ces  Gis  qu'il  faut 
amener  les  images  en  contact*  Si  l'on  ne  peut  j  réussir ,  on 
estime  au  moins  de  combien  le  contact  s'est  fait  plus  près 
d'un  fil  que  de  Tantre  ;  on  en  conclut  la  déviation  en  minutes , 
d'après  l'intervalte  connu* 

Pour  corriger  l'erreur ,  soit  BC  le  plan  de  l'instrument  et 
l'arc  de  distance  indiqué  parle  limbe  (6g.  i56).  Cet  arc  eut  juste, 
si  le  contact  s'est  fait  de  B  en  C  ;  mais  s'il  s'est  fait  en  b  ott 
en  c  y  prolongea  B6  et  Ce  jusqu'au  pôle  P  du  cercle  BC , 

sin^  6c=  sin  ^BC  sin  P6  =  sin  [  BC  cosBfr 
^  =siniBC— 9sinlBCsin*^B& 
et     '        sînjBC  — siniic  =  asin*iB6  8iniBC 

A^n  «  fiir^hr>\  —  ^*'"  »  B^sinjBC 
asinî(BC-6c)  =  ^^j^^^^^j   . 

Soit  d  la  déviation ,  dA  la  correctioa  de  l'are  observé  sur 
lo  limbe 

dA  =  ^""'  \t  r^"^  "^  ^  (1— sin^irftangHA  + 1  sin^irf  tang^^A 

+  a8in*-iJtang^iA^etc.). 

On  peut  presque  toujours  faire  dAz=sdmndtang^A. 

g.  Pour  observer  les  hauteurs,  il  faut  donc  bien  voir  l'hc 
rizon  ;  il  est  souvent  embrumé ,  c'est  ce  qui  a  fait  imaginer 
les  horizons  artificiels ,  qui  6ont  des  miroirs  plans ,  soit  mé- 
talliques ,  soit  de  mercure ,  d'hnile  on  d'eau.  L'embarras  était 
de  les  maintenir  dans  une  position  horizontale;  5erson  et 
Smeaton  les  placèrent  à  la  surface  supérieure  d'une  toupie 
que  la  mouvement  de  rotation  maiotieat  dans  une  position 

4q.. 


3a  rumbs  ou  airs  de  vent.  Le. 
diquent  le  nord ,  l'est ,  le  sud 
ao".  Quatre  pointes  iatermédiai 
nord-est  et  nard-auest ,  sud-et 
ertde  45°.  Cps  arcs  sont  dWi. 
d'autres  pointes  dont  les  noms  s 
telle»  que  nord-nord~est ,  non 
des  noms  des  combinaisons  b 
sont  divisés  en  arcs  de  il"  3» 
noms  sont  des  combinaisons 
quart'itord-outst ,  etc. 

Tout  cela  est  assez  incomo 
médiocre  ,  mais  offre  un  avant 
voient  facilement ,  et  tant  de  j 
la  pratique  :  an  reste  ,  cette 
lesquelles  on  vise  au  soleil  lev 
calcul  l'aximut  du  soleil ,  par 
et  l'aiguille  aimantée.  Cet  ang 
de  la  déclinaison  de  l'aiguille,  q 
et  sert  à  dir^er  la  route  du  va 
.11.  Quand  on  connaît  l'angli 
il  reste  â  en  mesurer  la  longuei 
-  d'an  triangle  rBctangle  dont  le 
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bit  qne  tout  le  système  8*enfoD6e  dans  Teau  jusqu'au  sommet 
du  triangle  :  à  ce  sommet  est  une  longue  corde.  On  jette 
la  machine  à  Teau  ,  et  pour  qu'elle  reste  stationnaire  ^  on 
dévide  la  corde  à  mesure  que  le  vaisseau  s'éloigne.  Cette  corde 
est  divisée  d'espace  en  espace  par  des  nœuds.  On  compte  le 
nombre  des  nœuds  qui  passent  en  Zo"  ou  une  demi-minute  ;  on  sait 
le  chemin  que  fait  le  vaisseau  dans  cet  intervalle  ;  on  en 
conclut  le  chemin  pour  une  heure  ou  pour  un  plus  .long  tems  ; 
on  réitère  Texpérience  toutes  les  fois  qu'on  a  raison  de  croire 
que  la  vitesse  du  vaisseau  peut  varier.  Le  mieux  serait  d'emr- 
plôyer  à  cette  expérience  une  montre  à  secondes  \  on  y  em- 
ploie ordinairement  Tampoulette ,  composée  de  deux  cônes  de 
verre  -  unis  par  le  sommet.  L'ouverture  qui  communique  de 
l'un  à  Tautre  est  telle,  que  tout  le  sable  qui  est  dans  l'un 
dee  cônes  emploie  3o'  à  passer  dans  Tautre. 

12.  Cette  manière  de  mesurer  le  chemin  d*un  vaisseau  et 
d'en  conclure  le  mouvement  en  longitude  et  en  latitude  ,  s'ap- 
pelle estime.  On  sent  combien  elle  est  incertaine  ,  et  combien 
elle  a  besoin  d'être  corrigée  par  des  méthodes  moins  défec- 
tueuses ;  mais  elle  fournit  an  moins  des  données  indispensables 
pour  procéder  à  des  calculs  moins  inexacts. 

i3.  On  suppose  que  le  loch  reste  immobile  à  la  même 
place;  mais  s'il  rencontre  un  courant,  il  en  suit  le  mouve- 
ment^ et  alors  le  nombre  des  nœuds  ne  donne  plus  qu'un 
mouvement  relatif. 

On  suppose  que  le  vaisseau  suit  toujours  un  même  rumb  , 
mais  le  courant  le  dérange  à  gauche  ou  à  droite ,  d'une  quantité 
qu'on  appelle  dérive ,  et  qu'il  nest  pas  facile  d'estimer. 

i4-  Tous  les  jours  à  midi  on  prfud  la  hauteur  du  soleil 
pour  en  conclure  la  lâfKtude.  On  corrige  cette  /hauteur  de 
l'erreur  de  l'instrument ,  de  l'inclj^son  de  l'horizon  de  la 
mer ,  de  la  réfraction ,  de  la  par^nne  et  du  demi-diamètre 
du  soleil;  alors 

hauteur  de  l'éqnateur  ^  hauteur  observée  —  déclînaisop  Q. 

On  trouve  la  même  chose  par  les  hauteurs  méridiennes  dea 


par  conséquent  à«  )a  longitm 
iS.  L'observation  la  plus  I 
celle  de  la  distance  de  la  lune 
en  conclure  la  longitude  du 
comme  on  trouve  l'heure  du 
Paria  par  la  distança  d«  la 
calculée  par  les  tablM  poor 
reace  ded  heures  ett  la  dilfé 
gitnde  comptée  du  tnéridieo  c 
de  la  lune ,  par  rapport  à  nr 
tique,  est  de  iS*  par  jour-, 
■U  soleil- est  de  la^;  3o'  de 
de  tems  -,  une  minute  de  moti 
3c'  de  l'cquateur. 

Ainu ,  tant  qu'on  ne  comi 
qu'une  minute  d'erreur,  on  «t 
préïsurl'ùqiiateur,  ou  âSooo 
le  linu^  de  la  dislance  polair 
les  distances  exartes  à  i5*,  es 
â  l'erreur  sur  l'équHteur;  mi 
avec  le  rerrle  de  réilexiyi  de 
d'une  minute  à  beaucoup  pré 
compter  sur  la  longitud     i  - 
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ezictes  de  la  lune  et  des  instrnmens  de  réflexion  :  fl  11*7  a 
gnère  plus  de  cinquante  ans  que  cette  méthode  a  pu  être 
employée  avec  quelque  succès. 

17.  LtB  distances  de  la  lune  au:x  étoiles  et  au  soleil  sont 
altérées  par  la  réfraction  et  la  parallaxe ,  on  ne  peut  calculer 
d'avance  pour  Fnsage  des  marins  que  les  distances  vraies  ;  il 
but  donc  que  l'observateur  sache  dépouiller  ta  distance  des 
effets  qui  Tout  altérée.  Pour  cela ,  il  faut^  outre  la  distance 
apparente  des  deux  astres ,  avoir  leurs  distances  apparentes  au 
zénit.  On  peut  les  observer  en  même  tems  que  la  distance, 
et  alors  il  faut  trois  observateurs  ;  on  peut  les  calculer ,  et 
ce  moyen  est  peut-être  le  meilleur,  alors  un  observateur  peut 
tout  faire. 

Soit  Z  le  zénit ,  L  le  lieu  apparent  de  la  lune ,  S  celui  du  soleil 
(fig.  167).  La  lune  est  abaissée  par  Texcès  de  la  parallaxe  sur  la 
réfraction  »  le  lieu  vrai  de  la  iune  sera  donc  quelque  part 
tn  Y  ;  le  soleil  est  élevé  par  l'excès  de  la  réfraction  sur  la 
parallaxe  ;  le  lieu  vrai  du  soleil  sera  donc  quelque  part 
«a  O»  et  la  distance  vraie  ON  croisera  toujours  en  un  point  I 
la  distance  apparent^  SL;  ce  point  sera  toujours  plus  voisin 
de  S  que  de  L. 

Soient  D ,  H  et  HHa  distance  et  les  deux  hauteurs  appa- 
rentes du  soleil  et  de  la  lune  ,  Z  l'angle  au  zénit , 

„       cos D  —  sîn  H  sin  H' 

COS^=  rj r=; • 

COS  H  COS  H 

Soient  d,  h  et  hf  ]a  distance  et  les  hauteurs  vraies , 

COS  d  =  sin  ft  sin  V  -|-  cos  h  codV  cos  Z 

•    L  •    1./   •     cosfccos/r     -       _-         .   __, ,   __-- 

=  sm  h  sm  h  -f- ^ r=>  (cos  D  —  sm  HTsm  H'). 

cos  H  cos  H  ^  ' 

Tout  est  connu  dans  la  valeur  de  cosd^  et  cette  formule  suf- 
firait; on  l'a  modifiée  de  bien  des  manières  pour  la  rendre 
un  peu  plus  commode  pour  le  commun  des  calculateurs.  £a 
me  bornant  à  l'emploi  des  sinus  ,  des  cosinus  et  des  tangentes , 
|e  lui  ai  donné  dix-huit  formes  toutes  différentes  ;  on  a  été 
bien  plus  loin  ^  en  employant  les  sinus  et  cosinus  verses.  Avec 


isD  +  cos(H- 


cogP  +  coa<H  +  HO 

cosHcotiH' 
aeosiCH  +  H'— D)c 

coiki 
/cothMih'S  ^^  /D  +  H-i 
^co»Hco«HV^°'\  a 

=s  —  sin'  ï  d  +  co»*  i(fi  +  k) 

«  -,  „       D  +  H4-H' 
Soit  5  =  — ~~'~^~~~^  * 

_jj_jp)=o.CS_D)co., 
=  ™.(i +  ),')(. -îî 
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L'araDtage  de  cette  formale,  c'est  i]u'elle  n'offre  ancnne 
rariation  de  signe,  et  que  lé  procédé  est  d'une  naiformité 
:oiistante. 

ig.  Il  est  presque  inutile  de  s'occuper,  dans  ces calouis, 
le  la  Egure  sphérotdîque  de  la  terre.  On  trouyera  cette  ques- 
tion discutée  dans  mon  Traité  d'Astronomie ,  tome  III.  J'y 
li  prouvé  que  si ,  pour  changer  H'  en  h',  on  emploie  la  pa- 
-allaxe  qui  convient  â  la  latitude  de  l'observateur  (XXIli.  55)  , 
1  sufGt  toujours  d'appliquer  à  d,  trouvé  par  la  formule  de 
9orda,  la  petite  équation 

vsin*-'Miizsin(c'^g)cosA  _ 

'  est  l'angle  de  la  verticale  ,  ■m'  la  parallaxe  borîzontale  de 
a  lune  pour  le  lieu  de  l'observation,  z  l'azimut  du  soleil, 
/  celui   de  la  lune,  h   la  hauteur  du  soleil.  Au  lieu    de 

— r — : — ,- — —  >  on  pourrait  mettre  sis  L  ou  ain  aoele  à  ta 
smo  "^  " 

jaej  mais  cet  angle  est  inconnu. 

so.  Si  l'on  n'a  pu  faire  les  observations  de  bauteur  assez 
rès  du  méridieu  pour  en  conclure  la  latitude,  ou  n  l'on 
raînt  de  ne  pas  voir  le  soleil  à  midi,  on  pourra  trouver 
heure  et  la  latitude  tout  à  la  fois ,  par  la  méthode  suivante. 

Observez  deux  hauteurs  dilférentes,  l'une  pris  du  premier 
ertical,  l'autre  le  plus  près  qu'il  spra  possible  du  méridien, 
'ous  connaîtrez  PA,  FB,  ZA  ,  ZB  (fig.  i58),  car  vous  savez 
tujours  assez  bien  l'heure  de  Paris,  par  la  lon|ptude  esti- 
léa,  pour  calculer  les  déclinaisons  du  soleil.  Soient  T'  et 
'  les  tems  des  deux  observations ,  x  l'accélération  diurne  de 
I  montre. 

a4*  +  ^  :  3So'  ::  cr-T)  :  apb  =  (^^-)  Cr-T). 

Cl  triangles  AFB ,  ZAB ,  PZB  donnent 


w  =  V^W.  le  al 
tang  Z  :=  COB  u  cet  A  , 
,jn  jj »inftgiii(D-f-g 

CCMÏ 

P  est  l'angle  boraire  pour 
néridiea,  H  la  hauteur  da 
cliaai«oa  qni  répondent  â  P 

81.  Cette  solution,  qui  : 
trique  mite  en  formnlea  géi 
marins  '  en  font  peu  d'nsag 
bosses  positions ,  qui  est  pli 
trouve  exposée  dans  tons 
pourrait  obtenir  la  même 
(  IX.  lo). 

Douwes  •  donné  nae  soli 
commodes ,  mais  qnelqnefoit 
grand  cas  ;  on  la  trouvera  i 
Traité  d'Astronomie,  tome 
La  conclusion  est  que  la  m 
plus  sàre  et  assez  souvent  1 
mêlbodes  paraissent  l'empor 
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e    hauteur  da  mouTement   du  yaisseau.    En   Toici  les 

ens. 

land  le  loleil  était  en  A  (Gg.  i5q)  ^  le  cénîtde  l'obser- 

ir  était  en  Z;  on  a  obsenré  la  hauteur  OArrJr^QO^ — ZA* 

jues  heures  après  »  le  soleil  était  monté  en  B ,  le  zénit 

aisseau  était  an  Z',  et  l'on  a  mesuré  la  hauteur.  ....<. 

:90*»  — Z'B. 

intervalle  des  observations  tous  donne  APB;  vous  oon- 
ez  PA,  PB,  vous  calculez  l'arc  AB;  tout  cela  dépend 
uement  du  mouvement  du  soleil. 

l'instant  de  l'observation  en  A,  si  le  zénît  eût  été  en  Z'» 

auriez  eu  Z'A  au  lieu  de  ZA,  et  Fangle  horaire  Z^P A, 

eu  de  ZPA>  de  Z'  abaissez  la  perpendicniUre  Z'a  sur  ZA  ; 

=Aa+taDg*iZ'AZsinaZA=ZA— Za+tang^Z'AZsinoZA 
= Z  A  —  Z'Z  cos  Z'Z  A  +  i  sin*  Z'Z  A  sinaZ  A , 

=90*»— Z'A=90«— ZA+RcosQ— i(^5J^YsinaZA 

=90*— 90^+  A  +  R  cos  Q  — i  (^^Vsin  A  cos  A 

=  A+  R  cos  Q  —  i  R*  sin*  Q  tang  h , 

:  ZZ^  étant  la  route  du  vaisseau  en  secondes  de  degré , 
yZA  =:Q  étant  l'angle  de  la  route  avec  le  vertical  du 
il  à  rinstant  de  l'observation  en  A.  Si  l'angle  Q  était 
iSy  son  cosinus  changerait  de  signe. 
.u  moyen  de  cette  correction,-  vous  rapportez  tout  an 
t  Z'  et  vous  ramenez  la  question  à  ce  qu'elle  serait  si 
^issean  eût  été  immobile  sous  le  zénit  Z^.  La  latitude 
'apportera  i  ce  zénit  et  les  angles  horaires  seront  Z'PA 
Z'PB. 

3.  La  route  da  vaisseau  réglée  sur  la  boussole ,  fait  un 
le  constant  avec  tous  les  méridien»  qu'elle  traverse;  il 
résulte  qu'elle  n'est  pas  un  grand  cercle,  à  moins  qu'elle 
se  confonde  avec  l'équateur ,  ni  un  petit  cercle ,  à  moins 
slle  ne  se  confonde  avec  un  parallèle  et  que  l'angle  ne 
90*.  C'est  une  courbe  qu'on  appelle  loxodromie^  coune 


/' 


les  avoir  coastan> ,  on  doi 

leur  ~j^  =  G  aéc  H  ,   el 

leur  G;  le  rapport  eft  le  a 
mi  ces  cartes  croissent  coi 
ce  qti'oa  appelle  latitudes 
M-  Soit  dH  nn  petit  a: 
■ur  la  carte  par  uoe  ligne 

rfH         rfsinH    / 
-C-^  =  ^S?Hî(,""^ 
_    daitiH  d 

1— sId'H       1  — 

d'où         /arc  =  i  log  (~ 

—  _.|^e/'"''!)°°+""HN_, 
'    °  Vsingo' — sinHy      ' 

—  îlosDaDgC45'+iH)co 
=Jlogtatig»C45»+iH)  = 

Ainsi  l'arc  dn  méridien  de 
dont  la  latitnde  est  H  sera  1< 
aéra  népérien.  Si  Ton  a  le 
tipliera  par  le  logarithme  r 
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calculer  ;  mais  pour  nne  table  de  ces  arcs ,  songeons  que 

rc= — u>   ou   plus  isactement^ 


C08  (H  +irfH)  ""  cos  H  C08  idH  —  sinHami  dH 

t  la  diiFérence  première  des  nombres  de  la  table.  Soit  A' 
;e  différence  première  »  A''  la  diiFérence  seconde;  on 
1  A''=A'8ini'. 

;*est  ainsi  que  j*ai  calculé  la  table  des  latitudes  crois- 
es ou  des  méridional  parts  pour  la  sphère.  Pour  lespbé- 
le ,  j'ai  trouvé  quil  fallait  retrancher  des  arcs  sphériques 
:ulés  comme  ci-dessus^  les  petits  termes 

e*8inH+Je4sin3H+|c«sin5H+etc., 
Ure  la  correction 

sa  sin  H    .   ^aAn  3H 
sm  V  sm  i'  ,   * 

ce  moyen  on  peut  joindre  à  la  table  pour  la  sphère , 
raes  colonnes  qui  donneront  la  correction    sphéroïdiqne 

diverses  hypothèses  d'aplatissement. 
>ur  un  arc  unique  dans  le  .  sphéroïde  ^  on  peut  faire 

nérid.  =  logtang (45^  + ^H —  Sangle  de  la  verticale). 

:.  Au  moyen  de  ces  tables,  on  trouve  facilement  le  che- 
fait  en  longitude  et  en  latitude ,  quand  on  connaît  l'espace 
ouru  et  l'angle  de  route. 

mt  la  différence  de  latitude ,  il  sufHt  de  multiplier  la 
s  R  par  le  cosinus  de  l'angle  ;  prenez  ensuite  dans  la  table 
Icux  latitudes  croissantes  C  et  C  qui  répondent  aux 
:  latitudes  ;  alors  le  chemin  en  longitude  est 

L  =  (C— C)  t4ng  angle,    et  Ton  a    H'=H  +  R  cos  A. 
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C'en  à  c(>s  <Ipux  formule!  que  fe  réduit  le  calcul;  Oa  peut 
léâoudrele  giroblème  graphiquement ,  parles  cartes  DUtiquci. 
Soit  ME  lVqiJi.tf ur  (fig.  160),  MR  le  méridien,  MDUW- 
tude  du  départ ,  MA  la  latitude  de  l'arrivée -,  élevez  les  dtui 
perpendiculaires  DT  ,  AX,  par  le  point  de  départ  P  piû  ut 
D'I' ,  menez  PS  parallèles  au  méridien  ,  et  PQ  ,  qui  f«Ji 
SPQ:=  angle    de    route;    vous   aurez   au   point  Q   la  point 
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Du  Calendrier. 

I .  U  X  calendrier  est  une  méthode  ou  un  Eystème  pour  dii- 
tribupr  le  icms  en  périodes  plus  aa  moius  lorrgne» ,  «ft  ipi 
jioui   ia   plupart  >ûnt  multiples  les  unes  des  autres  ,  telles  que 
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t  SatnniA ,  la  lizièine  à  Jupiter ,  U  aeptiàme  i  Mars ,  la  hxà- 
tiiiie  an  Solo! ,  et  aian  de  euita.  Par  cet  arrangemant ,  la 
luu  >n  trouvait  avoir  la  première  henre  da  Mcond  jour, 
Uan  celle  do  troisième ,  Mercure  celle  àa  quatrième ,  Jupiter 
celle  du  cinquième ,  Vinua  celle  du  lixième ,  Saturne  celle 
do  Mptième.  Le  jour  prenait  le  nom  de  la  planète  qoi  pr^ 
aidait  à  la  premièrfe  beure  du  jour.  Toutei  1e>  planètei  reve- 
naient dans  le  même  ordre,  après  une  période  de  sept  jnars, 
nommée  semaine ,  qui  ne  se  tronvait  ni  dan*  le  calendrier  des 
Romains ,  ni  dans  ceini  des  Grecs ,  mais  qui  paraît  d'une  haute 
antiquité  et  commune  à  plusieurs  peuples  orientaux.  Les  Grèce 
diritaieot  le  mois  de  3o  jours  en  trois  décades  ;  cette  divisioa 
était  beaucoup  plus  commode  i  beaucoup  d'égards;  et  cepen- 
dant on  a  vainement  tenté  de  la  renouveler  en  France. 

5.  Certains  peuples  comptaient  les  heures  du  lever  du  soleil  ; 
ces  heures  s'appellent  baby Ioniques.  D'autres  et  les  Itahent 
encore  aujourd'hui  Us  comptent  du  coucher  du  soleil,-  et  ces 
lieutes  s'appellent  itaîiquet.  Cet  usage  ne  pourrait  être  com- 
mode qu'i  l'équateur,  où  le  soleil  revient  i  l'horiion  à  des 
intervalles  toujours  égaux;  mais  dans  la  sphère  oblique  les 
retoors  réguliers  n'ont  lieu  qu'au  méridien ,  soit  inférieur , 
■oit  mpérieur  ;  de  là  deux  manières  de  compter  les  jours.  Les 
•atrsnouies  comptent  de  midi ,  c'est  le  jour  astronamùiue. 
Tom  les  peuples  européens  comptent  de  minuit ,  c'est  le  jour 
^ivit.  Lee  astronomes  comptent  a4  heorea  de  suite  :  dans 
l'ange  civil  >  les  heures  du  matin  se  comptent  de  minnit ,  et 
cella*  du  soir  de  midi ,  depuis  une  jusqu'à  la  henree. 

S,  Les  Grecs  nommaient  décade  du  commencement  et  dé~ 
coda  du  décliie,  la  première  et  la  troisième  décade  du  mois; 
l'antre  s'appelait  décade  du  milieu. 

Les  Romains  partageaient  leurs  mois  d'une  manière  assez 
bizarre ,  et  comptaient  les  jours  par  leurs  distances  aux  ca- 
lendes, aux  nonei  et  aux  ides.  Les  calendes  étaient  fixées  au 
premier  jour  de  chaque  mois  ;  les  derniers  jours  du  mois  pré- 
cédent se  comptaient  en  rétrogradant ,  de  cette  manière  :  la 
'Veilla  des  calendes ,  ou  denz  jonis  avant  les  calendes ,  trois 


Moi.. 

Caleiui 

Jao.itr 

Février 

Man 

Avril 

Juin 

Juillet 

Août 

Septembrt... 

Octobre 

Novembre . . . 
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liÉltre  pour  entendre  une  expression  des  calendriers  modernes* 
Quand  César  réforma  le  calendrier  romain,  et  qu'il  établit 
l'année  julienne  de  365^  ^  ;  il  régla  que  ce  quart  négligé  trois 
années  de  suite ,  formerait  un  366*  jour  à  la  quatrième  année. 
Il  plaça  ce  jour  intercalaire  en  février,  à  la  suite  du  sixième 
avant  les  calendes.  Cette  année  avait  deux  sixièmes  jours  avant 
les  calendes  :  au  premier,  on  disait  sexto  calendas;  au  second^ 
his^seacto  calendas,  L*année  s'appela  bissextile  y  et  ce  nom 
est  resté. 

Les  mois  de  Tannée  commune  avaient  le  nombre  de  jours 
marqué  dans  la  dernière  colonne  de  notre  tableau  :  dans  les 
années  bissextiles  février  avait  2g  jours. 

8.  Les  É;.  yptiens ,  qui  faisaient  tous  les  mois  de  3o  jours 
invariablement ,  ajoutaient  à  la  En  5  jours  épagomènes  ou 
additionnels  ;  ils  en  mettaient  6  dans  les  années  bissextiles  : 
c'est  ce  qu'on  avait  voulu  imiter  dans  le  calendrier  éphémère 
des  Français. 

g.  La  révolution  synodique  de  la  lune  qui  est  de  vingt*neu£ 
jours  ^,  a  donné  la  première  idée  des  mois  ou  lunaisons  ;  ses 
phases  ont  peut-être  donné  la  première  idée  de  la  semaine  ; 
Aiais  ni  les  lunaisons >  ni  les  mois  de  3o  jours,  ni  la  semaine^ 
ni  les  heures  ne  sont  des  aliquotes  exactes  de  l'année  ;  de  là 
tous  les  embarras  des  calendriers  luni- solaires. 

10.  On  avait  reconnu  facilement  par  les  ombres  solsticiales 
OQ'^équinoxiales'  du  gnomon ,  que  Tannée  solaire  était  de  365 
jours  à  peu  près.  On  Gt  donc  Tannée  de  365  jours  ;  mais  si 
réquinoxe  était  arrivé  le  aa  mars ,  quatre  ans  après  il  arrivait 
k  s3 1  puis  le  a4 1  le  ^5  ,  et  succes!>ivement  il  répondait  ainsi 
i  tous  les  jours  de  Tannée,  et  ce  n'était  qu'au  bout  de  1461  ans 
qu'il  revenait  au  2a  mars.  Cette  année  ,  long-tems  en  usage' 
dans  TÉgypte ,  s'est  appelée  i;ag^c;  il  en  fallait  i46i  pour 
Valoir  1460  années  juliennes. 

1 1 .  L'année  julienne ,  trop  longue  de  1 1  '  1  o^,  était  vague  dans 
nn'antre  sens ,  quoique  d'une  manière  moins  sensible.  L'équi- 
noxe',  au  lieu  de  retarder  d'un  jour  en  quatre  ans,  avançait 
an- contraire  continuellement.  Le  Concile  de  Nicée  avait  at" 


/. 
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tnchi  la  ciiUbratioQ  de  la  Fâque  aa  dimanche  qai  suintitls 
«quatorzième  jour  de  la  Inné  du  premier  mois,  c'e«t-i-dire, 
qui  coïnciderait  avec  l'équinoxe  ou  la  suivrait.  Il  comptait 
quo  l'équinoxe  arriverait  toujours  au  isi  mars,  mais  en  i58* 
l'tqiiinoxe  avait  di'jà  avancé  de  lo  jours.  L«  pape  Grégoire  XIII 
voulut  remédier  à  ce  déplacement ,  et  remettre  les  choses 
dans  le  premier  i'tat  ;  il  retrancha  lO  joars  an  mois  d'octobre 
i583  :  le  lendemain  du  4  octobre  on  compta  le  i5  ;  et  pour 
)irévenir  désormais  une  pareille  anticipation,  il  ordonna  qu'à 
l'avenir  les  années  séculaires  qui  étaient  tootaa  bissextile*,  m 
le  5eraient  plus  que  de  4  ^^^  4- 

12.  Le  calendrier  julien  était  le  plus  commode  pour  Isa 
calcule  astronomiques  j  le  calendrier  grégorien  offre  encore 
une  intercalation  facile.  £□  effet,  pour  savoir  si  une  année 
est  bissextile,  il  suITit  de  voir  si  le  nombre  qoi  la  déiigM 
est  divisible  par  4-  Si  la  division  se  fait  sans  reste,  l'année 
est  bissextile;  &i  la  division  donne  pour  reste  i  ,  S  on  3, 
l'année  est  la  première,  la  seconde  ou  la  troînème  apris  la 
bissextile.  Four  les  années  séculaires,  avant  de  foireladivison. 
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i*'  janvier;  les  dix  jours  retrancbéB  •n  i58ft,  et  les  bissex- 
tilea  qui  m  Buppriment  le  plus  souvent  aux  années  séculaires^ 
font  la  différence  de  Tancien  au  nouveau  style  ;  cette  diffé- 
lence  était  d*abord  de  10  jours;  en  1700  elle  a  été  de  1 1  jours; 
ta  1800  »  de  is  jours;  elle  sera^de  1 3  jours  en  1900.  Les 
Ruses  sont  la  seule  nation  de  l'Europe  qui  ait  conservé  Tan- 
cien  style.  Les  Anglais  ont  reçu  le  nouveau  en  1753;  les 
peuples  catholiques  avaient  adopté  sans  délai  la  réformation 
grégorienne;  pour  éviter  Téquivoque»  on  réunit  les  deux  ma^ 
Bières  de  compter ,  en  les  présentant  sous  forme  de  fraction; 

ainsi  le  —  août  signifie  le  10  août  style  ancien,  c'est-à-dire 

as ,  nouveau  style. 

16.  L'ère  chrétienne  n*a  été  imaginée  que  plusieurs  siècles 
après  l'époque  qu'on  lui  a  donnée.  On  la  continue  indéfini- 
Hient  y  en  remontant  au-dessus  de  cette  même  époque ,  mais 
en  suivant  la  forme  d#  calendrier  julien /  comme  plus  simple; 
pour  les  années  qui  ont  précédé  notre  ère^  il  y  a'  deux 
manières  »  celle  des  chronologistes  et  celle  des  astronomes. 
L'année  qui  a  précédé  la  première  de  notre  ère ,  est  appelée 
par  les  chronologbtes.  Tannée  première  avant  notre  ère;  celle 
d'auparavant  est  Tan  â ,  et  ainsi  de  suite.  La  première  avant 
]M>tre  ère  est  l'an  ensuivant  les  astronomes;  Tannée  d'au- 
paravant est  Tan  —  1  >  la  précédente  — a ,  et  ainsi  de  suite. 
par  ce  moyen ,  le  calendrier  julien  présente  une  progression 
arithmétique  non  interrompue, 

— 6— 5— 4—5— a— 1 ,    0  +.  i4-a+5+44^+6+etc. , 

que  Ton  peut  prolonger  autant  que  Ton  voudra ,  par  les  deux 
bouts. 

17.  Rien  de  plus  simple  que  le  calendrier  réglé  sur  Tannée 
solaire  ;  rien  de  plus  compliqué  que  le  calendrier  ecclésias- 
tique ,  qui  a  voulu  accorder  la  semaine  ,  le  mois  lunaire  et 
la  révolution  tropique  du  soleil. 

L'année  composée  de  365  jours  vaut  Sa  semaines  plus  un 
jeiir;  Tannée  bissextile  vaut  5a  semaines  plus  deux  jours.  Four 

4^  •  • 


fois   Icf 


tabît 
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a^lronniuiques  les  plua  réceatea,    et  ce  m 


lui-iii^Die  n'était  pas  «ans  incertitude.  Il  est  diflicile  de  ré- 
pondre de  ao"  sur  la  distance  angulaire  de  la  lune  antolcili 
et  par  conséquent  de  4°'  ■ur  l'instant  précU  de  la  pleins 
lune.  Ainsi  quand  les  tables  auraient  annonce  la  pinot  loi» 
pour  ii''59'«o"  du  foir,-ou  o^  o' 4o' do  matin,  oaurait 
été  dans  l'incertirnde  sur  le  jour  de  la  pleine  lune;  il  itsit 
encore  plus  didicile  de  connattre  en  certains  cas  ,  le  )OBt  de 
l'équinoxe  ,  parce  que  le  mouvement  du  soleil  est  plui  lent 
de  beaucouji  que  le  mouvement  relatif  de  la  lune;  il  MMfiit 
donc  présenté  des  circonstances,  à  la  vérité  fort  rarti,  <A 
l'on  n'aurait  .su  si  la  pleine  lune  vraie  précédait  on  suivait 
l'équinnxe  ,  ce  qui  est  nécessaire  pour  qu'elle  Kàtpascale. 
Dans  l'impossibilité  de  trouver  une  règle  infaillible ,  on  l'nt 
contenté  d'un  à  peu  près  ,  et  pour  que  la  règle  adoptée  tut 
perpétuelle,  il  fallut  se  contenter  de  la  connaissance  qu'on 
avait  alors  des  nioiivemens  moyens  du  soleil  et  de  U  tuaS' 
On  détermina  la  lune  au   moyen  des  épactes. 
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:teB.  Mais  comme  les  épactes  n*ont  plus  aujourd'hui 
usage  que  de  déterminer  la  fête  de  Pâques ,  qui  règle 
es  autres  fêtes  mobiles ,  nous  remplacerons  toute  cette 
!  surannée  par  une  formule  de  M.  Gauss;  elle  est 
^e  de  plusieurs  parties. 

iz  le  nombre  donné  de  Tannée  par  ig ,  et  soit  a  le 

3  la  dÎYÎsion. 

ez  le  nombre  donné  par  4  »  ^t  nommez  b  le  reste  de 

c<^nde  diyisioi. 

ez  le  même  nombre  par  7^  et  nommez  c  le  reste  de 

lème  division. 

ez  (iga-^M)  par  3o,  et  nommez  d  le  reste  de  1^ 

ne  division. 

ez   (a& -|- 4c  +  6cl  Hh  N)  par  7,   et  nommez  e   le 

ne  reste. 

oar  de  Pâques  sera  le  (23 -f^  <2 -f- e)  de  mars,  ou  le 
—  9)  avril. 

!  règle  est  générale  pour  le  calendrier  julien,  où 
S  et  N=6  *  constamment  ;<  elle  a  besoin  d'une  cor-* 
pour  le  calendrier  grégorien.  Si  le  calcul  donne  le 
le  a6  avril,  retranchez  sept  jours. 
\  le  calendrier  grégorien  vous  aurez  M  et  N  par  la 
1-jointe,  qui  suf&ra  jusqu*en  aSoo. 

M   N 
De  i58d  à  1699....  sa.  3. 

1700  à  1799.  •••  ^^*  ^* 

1800  à  189g q3.  4' 

igoo  à  iggg. .  •  •  ^4-  ^* 
aooo  à  âogg....  a4«  ^* 
âioo  à  aigg....  a4*  b* 
aaoe  i  2299....  a5.  o. 
aSoo  à  aSgg ....  26.  1 . 
2400  à  2i^g.. . .  25.   1. 

r  résoudre  le  même  problème ,  j*ai  donné  une  méthode 
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,  ::.c  •  el^e  snppoie  dnut  petites  tables,  dont 
■: ^^■■^i:'.':C ,  et  Iwtre,  qm  pent  ie  cootÎBiKT  i 
■.r-.-l  -'-^qu'â  l'an  5cco.  Voyez  mon  Tnité  f  Ai> 
-nii  III. 

Ï-;  U  Tr-aité  dn  cdendrier  de  ClaTÛu,  TAïtio- 
.i  iT.^i ,  le  Traité  dn  calendrier  de  RîTan),  etc. 
t'.   :^T  -ulienne,    dont  qoelqaes    artronoma  ont 
'.-!  -..'«  ptrriodede  7980,  nombre  compow det FiC' 
^  et  i5 ,  c'est-â-Âre  dei  crclei  (oÛre,  Iqniiri 

tr.    1  de  notre  ère  étùtUi(7>4*^IapècîodeJDl. 

'"!£  181a 

I  ^  L  3  ,>our  la 6536*  de  h  période , 
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gnomonique  ou.de  la  ^cienca  des  cadrans, 

et  des  divers  instrumens  de  l'Astrqnomie  an-* 
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Formule  génctak  de  correcdon  pour  les  gnomons 
de  toute  espèce.  Description  et  Téi^fication  des  ins- 
trumens. 

IV.  Trigonométrie  sphérique,      .  83 

Toutes  les  formules  analytiques  cH  la  Trigonométrie 
déduites  d^une  formule-  fondamentale  ^  solutions  pra- 
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planètes.  Crépuscules.  ^ 

YI.  Parallaxes,  i48 
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IVotions  générales.  D«t  écHçtm  toules  et  annulairei. 
t)ef  éclipses  de  lune.  Méthode  de  calcul.  Méthode  gra- 
phique. Quantité  de  Tédipse ,  suivant  |es  anciens  et  les 
modemes.  Eclipses  de  soleiL  Méthode  trigonométriqne 
pour  en  déterminer  les  circonttAiioes  générales ,  les  lignes 
d^attonchcment  ou  de  phaaes  qoelcdnques.  Application 
k  Pédipse  de  j;^.  Ëdipses  de  soleil  pour  on  lieu  pnr* 
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des  longitudes  graphiques.  Coneéqnences  particulières 
qa^oB  ^eut  tiritr  des  édipset  tandUires  on  totales. 

XVI.  Des  planètes  ,  39S 

Phases  de  Venue.  Élongationy  digression.  Le  passage 
paf  les' noeuds  donné  la  durée  de  la  térolution,  la  distance 
an  sokil  et  le  lien  des  noeuds.  Les  conjonctions  serrent 
à  déterminer  les  aosnds  «t  ribclinaîaon ,  rexcentricité  et 
le  pôrihclie.  Passage  de  Vénus  et  parallaaa  iduvoleil. 

Mercure.  tiCS  mèùte»  méthodes  serrent  à  déterminer  tous 
les elémens  de  Porbite.  Planètes  supérieures.  Mars,  Jupiter, 
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thodes particulières  pour  lés  planètes  nouvellement  décou- 
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XVIII.  Rotedion  des  planètes,  465 

Taches  dn  soJeiL  É^àteor  solaîra^  Son  inclinaison  et 
ses  nopods.  Méthodes  génésaies  poor  résoudre  le  problème 
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Formulé  g^Aale  d*a)béiyaCloa  )Mnir  les  planètes,  pour 
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>      3,  ligne  pénultième ,  DB,  Usez  DE. 
7,  ligne  derniâre,  x,   /ûe&  Z. 
16,  ligne  ao,  soit  AB,   ajoutez  (Gg.  4*0- 
/titl.  ligne  33,  au  foyer,  ajoutez  F. 
25,  titre,  ajoutez  et  des  divera  inatrumens  de  l'Astro- 

nomie  ancienne  et  moderne. 
a8,  ligne  ai,  lera  point,  liset  sera  le  point. 
33,  ligne  7  en  remontant,  TI,  lisez  TIX, 

34i  ligne  pénultième,  iùex  p^=;. 

36,  ligne  pénultième,  DCB,  lisez  DBC. 

37,  ligne  première,  BDF ,  lisez  DBF. 

41,  ligne  i3,  la  distance  zénitala,  a/ou(ex  BO. 
48,  ligne  6  en  remontant,  ajoutez  [Gg.  3o). 
54,  ligne  8,   un  cjUndre,  Usez  une  traverse  AC. 
/bid,  ligne  38  ,  Bx,  lisez  Bp. 
65,  lignes  to  et  i4t  ag ,  lisez  Ba. 
80,  ligne  10,  somme,  lisez  corde. 
90,  ligne  pénultième,  A=9o%  liset  X':=qo*. 
97,  ligne  Z,  hypoténuse,  lisez  aïn hypoténuse. 

117,  ligne  8,  (i+tang^)',  /«ea  (1+ tang»_y)'. 

136,  ligne  1,  AZ,  lisez  BZ. 

Ibid.  ligne  16,   VM  devient,  lisez  Vl/L  devient. 

137,  ligne  gen  remontant,  cosR^,  lisez  coaïi-j-. 
128,  ligne  9,  «n(^— r),  lisez  aîn(^+0* 

l3i,  ligne  4  «n  remontant,  sinR,  lisez  sînnB. 
137,  ligne  iS,  cosCH+D),ii"jes  sinCH+D). 
Jbid.  ligne  aa,  ton»,  lisez  nos. 

147,  lignes  iGet  17,  ZPA ,  lisez  ZPB. 

148,  ligne  Gen  remontant,  qu'ellenous,/i«sqH'ilnous. 
]85,  lignée,  PCA,  liseiPCx}. 

Jbid.  ligne  5  en  temonUnt,  PA,  lisez  Pq. 


PagB  186,  ligne  g,  pC,  lisczi^.; 

/  qCEz=ECA',  lisei  qCE^go'— ECA,'. 

195,  ligne  i5,   parioor,  /ijea  par  heure. 

QOi,  ligne  3  en  remontant,  A,    lise%  ^. 

ao3,  ligne  18,  Aries,  lisez  sunl  Aries. 
ao9,*  ligne  dernière,  PBZ ,  lisez  BPZ. 

21B,  ligne  8,  0+ 180' ,  /«es    o  et  i8a°. 

a33,  ligne  5  en  remontant,  aTEsin  P  ,  Usez  aT&inF. 

a56,  ligne  3  en  remontant,    fig.  78,   Usez  fig.  79, 

304,  ligne  a  ,    OiW  et  OM',  lisez,  et  O'M'. 

305,  ligne  4  en  remontant,  LES,  lisez  lES. 

587,  ligne  6,  conjonction  moyenne,  lisez  conjonclioa 

3g7,  Â  la  Cn, de  l'article  3,  ajouli^  (jjIaacheX). 
598,  ligne  3,  44°  18',  /hcb  45"  4a'. 
45i,  distance  SogiôSi,   lisez  8oi)i56i 
«093990,  /(jei  3033890. 
491,  ligne  dernière,    TE,   Usez  TB. 
^^         /ùi(j.  ligne  7  en  remontant,  AB,  /i^ez  Ab. 

fif        49a,  ligne  s  ,  tang  ATA ,  lisez  ATB  ;  ~ ,  ïtf«îfj'' 

438,  ligne  12,  PST,  /wc!  PSa. 

55i,   ligne  6  en  remontant,    (6),  lisez  (7). 

iVofa.  n  est  probable  qo'il  y  a  d'autres  fautei  que  je  n'ii 
pas  encore  aperçues;  elle»  ne  seraient  iraportanlea  que  àm> 
len  fdrniules,  mais  pour  les  reconnaître  et  les  corriger,  il  suf- 
fira de  suivre  attentivement  les  démonstrations,  qui  sont  tcu- 
jijor»  des  calcula  atgébriqnes,  par  lesquels,  de  substituliM 
en  siibslilution  ,  on  arrive  à'Ia  formule  (inalt  et  usuelle. 

Dans  ces  forratiles ,  il  eût  èlé  à  désirer  que  la  même  lettre 
eût  ronservé  invariablement  la  même  signification  dauslontl» 
volume  ,  et  cela  n'était  pas  impossible  ;  sans  m'astreinitre  ri- 
goureusement à  ce  principe,  je  l'aifuivi  du  moins  pour  quelque! 
lettres  telles  que  JX,  D,  L,  A,  Z,  P,  N,  p,  «,  H,  »i 
V  et  V,  H  et  r,  etc.,  qui  signifient  toujours  Umêmii^i 
nu  moins  dans  un  même  sujet. 
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a3ï 

ligne  5  en  remontant,  aTE»inF  ,  /lies  aT&inF. 
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ligne  3  en  remontant ,    fig.  78.   tun  fig.  79. 

3o4 

ligne  û  ,    OM  et  OM',  Iis,z  et  D'aï'. 

S06 

ligne  4  en  remontant,  LES,  litez  /ES. 

387 

ligne  6,  conjonction  moyenne.   Usa  coujoiictiot 

337 
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398 
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dUtance  ScgiSSi,   /(fez  SoqiaSi 

aûgagfjo,  Jiiez  aoaaSgo.                      , 

-(S' 

ligne  dernière,   TE,  lisez  TB.             ^^H 

Jbid 

"if 

1       , 

.7!" 

^s 

^ 

^ 

^^ 

^ 

i^ 

y, 

i 


f 


1 


é     t 


^.  1 


Pi  m  ' 


Pi. 


J'^JM^ 


.-p/-  .m 


I 


-'^^ 


• 

% 


l'  ^ 


-c-)-^ 


o 


I  __  _ 


'•*^'.  ^  • 


